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摘要 偏心 率 是 描述 天 体 运 动 轨道 的 重要 参数 之 一 , 能够 为 揭示 天 体 的 动力 学 演化 提供 重要 线索 , 进而 帮助 理 
= 解 天 体形 成 与 演化 的 过 程 及 背后 的 物理 机 制 . 随 着 天 文 观测 技术 的 不 断 发 展 人 们 对 于 天 体 运动 轨道 的 研究 已 
> 经 走出 太阳 系 , 包含 的 系统 也 从 大 质量 端的 恒星 系统 延伸 到 了 低 质 量 端 的 行星 系统 . 聚焦 天 体 轨道 偏心 率 研究 ， 
N 回顾 了 目前 在 恒星 系统 (包括 主 序 恒星 、 褐 矮星 以 及 致密 星 ) 和 行星 系统 (包括 太阳 系 外 巨 行 星 以 及 “超级 地 球 ”、 
oa “ 亚 海王 星 ” 等 小 质量 系 外 行星 ) 方 面 取得 的 进展 , 总 结 了 不 同 尺 度 结构 下 偏心 率 研究 的 一 些 共同 之 处 和 待 解决 的 
e 问题 . 并 结合 当下 和 未 来 的 相关 天 文 观测 设 备 和 项 日 ,对 未 来 天 体 轨道 偏心 率 方面 的 研究 工作 进行 了 展望 
关键 词 行星 和 卫星 : 形成 , 行星 和 卫星 : 探测 , 双星 系统 , 行星 系统 , 轨道 偏心 率 
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1 引言 系列 研究 太阳 系 内 行星 动力 学 演化 过 程 的 理论 ， 
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著名 的 开 普 勒 第 一 定律 告诉 我 们 , 太阳 系 内 行 PS RR ee amie A R ISAbíT 
See nae 星 (如 木星 ) 的 长 期 相互 作用 理论 12-19 等 
星 围绕 太阳 的 轨道 都 是 椭圆 , 并 且 太阳 位 于 椭圆 的 ie " " 
Pen i E #18274, Félix Savary 便 通过 计算 得 到 了 
一 个 焦点 上 . 而 椭圆 的 轨道 偏心 率 e 一 焦距 与 半 长 " es PM PM : 
M up 1 个 完整 的 双星 系统 一 大 能 座 Xi 的 轨道 , 并 且 发 
的 比值 则 表征 了 其 轨道 的 “ 椭 率 ”. 偏心 率 为 0 的 现 该 轨道 为 椭圆 ， 证 实 了 牛顿 力学 与 开 普 勒 定律 同 
道 为 一 个 完美 的 正 圆 形 , 而 偏心 率 越 接近 1 的 轨 样 适用 于 太阳 系 外 的 系统 L071. 此 后 , 关于 双星 系统 
PARNA m” GRMA). 对 了 太阳系 内 的 八 轨道 偏心 率 的 研究 进展 迅速 , 其 中 天 文学 家 们 对 包 
行星 , 除了 轨道 周期 P 最 短 的 水 星 (e = 0.206) 9b, 括 主 序 星 、 脉 冲 星 以 及 褐 矮 星 在 内 的 各 类 双星 系 
也 行星 的 轨道 均 为 近 圆 轨道 (e < 0.1, 平均 轨 — 统 都 进行 了 许多 研究 ,也 取得 了 不 少 重要 的 成 果 . 
偏心 率 约 为 0.04) 太阳系 内 行星 轨道 偏心 率 普 。 ”然而 , 受制 于 观测 技术 的 精度 ， 上 个 世纪 初 人 们 唯 
遍 较 低 的 特征 , 成 为 了 当前 各 种 流行 的 太阳 系 一 能 够 获取 精确 轨道 数据 的 行星 系统 只 有 我 们 所 
成 理论 模型 如 : 长 期 轨道 共振 二 9、 尼 斯 模型 (Nice 在 的 太阳 系 . 直到 1995 年 , 第 1 颗 主 序 恒星 周围 的 系 
model) 5-9 X [p] ££ 79 (Grand Tack model) 钻 等 Yh 4y E K5 RS 1 b#MayorFllQueloz RM"), 从 那 
的 基本 设 定之 一 . 而 水 星 的 高 轨道 偏心 率 也 催生 了 以 后 , 人 们 才 逐 渐 观 测 到 越 来 越 多 的 太阳 系 外 行星 
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系统 并 对 它们 的 轨道 偏心 率 进行 了 研究 . 接 下 来 ， 
本 文 将 从 恒星 和 行星 两 个 不 同 尺度 的 系统 来 简要 
回顾 和 总 结 轨道 偏心 率 的 研究 进展 . 


恒星 系统 的 轨道 偏心 率 研 究 

在 太阳 系 之 外 , 双 恒 星系 统 是 非常 常见 的 . 现 
的 恒星 形成 理论 一 般 认为 恒星 系统 更 容易 以 双 
星 甚至 多 星 的 形式 形成 (WP2o0 ,本 节 将 主要 介 
双星 系统 的 轨道 偏心 率 测量 方法 及 其 偏心 率 分 布 
的 相关 研究 概况 . 


恒星 系统 轨道 偏心 率 的 测量 方法 
双星 系统 大 致 可 以 分 为 以 下 4 类 : 目 视 双 星 、 
分 光 双 星 、 掩 食 双 星 以 及 天 测 双星 . 这 几 种 双星 系 
统 也 大 致 对 应 了 其 相应 的 观测 方法 : 目 视 双星 一 般 
有 主星 以 及 伴星 之 间 相 隔 较 远 , 可 以 直接 被 望远镜 
分 辨 出 来 的 双星 系统 ; 而 分 光 双 星 指 的 是 通过 观测 
光谱 谱 线 位 置 变 化 所 发 现 的 双星 系统 ; 掩 食 双 星 
指 的 是 系统 轨道 倾角 在 90° 附 近 ( 轨 道 平 面 法 线 大 
致 垂直 于 视线 方向 ) 的 双星 系统 ,其 
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2.1 


主星 以 及 伴星 
会 周期 性 地 发 生 掩 食 而 导致 亮度 变化 ; 天 测 双星 则 
指 通 过 探测 主星 在 天 球 切 面 上 产生 的 位 置 变 化 (I 
伴星 引力 摄 动 导致 ) 进 而 证 认 的 双星 系统 . 这 4 种 系 
统 之 间 可 以 有 相交 的 部 分 , 即 有 的 双星 系统 可 以 同 
时 使 用 多 种 方法 进行 探测 . 而 本 小 节 将 介绍 在 各 种 
探测 方法 中 如 何 获取 双星 系统 的 轨道 偏心 率 . 
2.1.1 直接 成 像 法 
该 方法 更 多 地 用 于 目 视 双 星系 统 . 由 于 目 视 双 
星系 统 中 主星 以 及 伴星 的 距离 较 远 , 因而 可 以 被 望 
远 镜 直 接 分 辨 出 来 . 而 通过 对 目 视 双星 系统 的 直接 
成 像 , 我 们 就 可 以 得 到 伴星 (光度 更 上 暗 的 恒星 ) 相 对 
于 主星 (光度 更 亮 的 恒星 ) 的 运动 轨迹 . 该 运动 轨迹 
称 为 目 视 椭圆 , 是 恒星 系统 真实 运动 轨迹 在 天 球 切 
面 上 的 投影 . 而 根据 目 视 椭圆 以 及 椭圆 上 每 一 个 点 
的 观测 时 间 , 我 们 就 可 以 通过 开 普 勒 定律 以 及 牛顿 
力学 计算 出 恒星 系统 的 包括 偏心 率 在 内 的 各 轨道 
He BH 
2.1.2 ”光谱 学 方法 
双星 系统 中 的 两 个 恒星 的 运动 可 以 简单 地 看 
做 两 质点 围绕 公共 质心 的 二 体 运 动 , 因而 恒星 相对 
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于 地 球 的 位 置 会 有 一 个 周期 性 的 变化 . 只 要 双星 系 
统 的 轨道 平面 不 是 垂直 于 视线 方向 , 恒星 围绕 质心 
的 运动 速度 总 会 有 一 个 沿 视线 方向 的 分 量 , 即 视 向 
速度 . 视 向 速度 大 小 表征 了 恒星 远离 或 者 靠近 我 们 
的 快慢 , 当 恒 星 靠近 观测 者 时 , 由 于 多 普 勒 效应 , 其 
光谱 谱 线 将 会 发 生 蓝 移 (频率 升 高 ); 当 人 恒星 远离 观 
测 者 时 ， 其 谱 线 则 会 发 生 红 移 (频率 降低 ). 通过 该 
方法 观测 到 的 双星 系统 则 称 为 分 光 双 星 . 通过 拟 合 
分 光 双 星 的 视 向 速度 曲线 , 我 们 就 可 以 得 到 双星 系 
统 的 轨道 偏心 率 Po”. 
2.1.3 测 光 方法 

若 双星 系统 的 轨道 平面 法 线 垂直 于 视线 方向 ， 
即 系统 的 轨道 倾角 在 90° 附 近 时 , 我 们 就 可 以 观测 
到 双星 系统 内 主星 以 及 伴星 的 相互 掩 食 . 而 这 样 的 
掩 食 会 导致 系统 的 亮度 周期 性 下 降 , 其 中 下 降 更 大 
的 一 次 掩 食 称 为 主 掩 , 较 小 的 一 次 则 称 为 次 掩 . 通 
过 持续 观测 系统 的 亮度 变化 , 我 们 就 可 以 得 到 双星 
系统 的 光 变 曲线 . 通过 该 方法 观测 的 双星 系统 称 之 
KERNE. 而 通过 对 掩 食 双 星系 统 光 变 曲线 的 拟 
E, 我 们 就 可 以 获得 系统 的 轨道 偏心 率 B235]. 
2.1.4 天 体 测 量 方法 

天 体 测量 方法 是 另外 一 种 检测 恒星 相对 于 其 
系统 公共 质心 运动 的 方法 . 与 光谱 学 方法 不 同 ( 视 
线 方向 , 垂直 于 天 球 切面 ), 该 方法 测量 的 是 恒星 投 
影 在 天 球 切面 上 的 运动 (横向 运动 ), 与 直接 成 像 法 
类 似 . 但 天 体 测量 方法 测量 的 是 主星 相对 于 系统 公 
共 质 心 的 运动 , 因而 即使 在 系统 内 伴星 较 暗 无 法 被 
观测 到 的 情况 下 也 可 以 使 用 . 通过 对 主星 运动 的 测 
量 , 我 们 就 可 以 获得 系统 的 轨道 偏心 率 P6j. 著名 的 
哈 勃 太空 望远镜 (Hubble Space Telescope, HST) UA 
及 Gaia 太 空 望远镜 都 能 够 进行 这 样 的 测量 . 
2.1.5 脉冲 星 计 时 法 

脉冲 星 计 时 法 针对 的 是 存在 着 高 速 自转 中 子 
的 双星 系统 . 高 速 自转 的 中 子 星 会 连续 不 断 地 发 
时 周期 性 电磁 脉冲 信号 . 而 双星 系统 内 脉冲 星相 对 
于 质心 的 运动 导致 了 其 相对 于 地 球 位 置 的 周期 性 
变化 , 由 于 光速 恒定 , 该 距离 变化 会 导致 其 发 射 的 
脉冲 信号 到 达 地 球 的 时 间 发 生变 化 . 而 通过 对 于 该 
时 间 残 差 的 拟 合 , 我 们 就 可 以 得 到 其 偏心 率 忆 -29 
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: 天 体 运 动 的 轨道 偏心 率 研 究 概述 一 从 恒星 系统 到 行 


2.2 主 序 双星 系统 

天 文学 家 们 对 于 双星 系统 的 轨道 偏心 率 的 研 
究 早期 受 限 于 严重 的 样本 选择 效应 B0-34， 但 随 着 
天 文 观 测 技术 的 不 断 发 展 , 对 双星 系统 的 轨道 偏心 
率 分 布 逐渐 有 了 系统 性 的 研究 , 并 且 产生 了 清晰 

致 的 研究 结果 [32-40]. 

2.2.1 ”偏心 率 分 布 
早 在 1937 年 ， Ambartsumianl 就 提出 双星 系 
统 在 经 过 充分 的 动力 学 演化 之 后 , 应 该 会 达到 一 个 
能 量 均 分 的 状态 . 在 该 状态 下 , 双星 系统 的 轨道 偏 
心率 将 会 趋向 于 麦克 斯 韦 热力 学 分 布 . 即 , A AP. 
e» e7 表 示 双 星 轨 道 偏心 率 的 概率 密度 函数 (Pro- 
bability Density Function, PDF), WA P, = 2e. 也 
就 是 说 服从 麦克 斯 韦 热力 学 分 布 的 双星 系统 其 7 ~ 
12-4]. 然而 , 对 于 短 周期 的 双星 系统 , 由 于 受到 较 
强 的 引力 潮汐 作用 , 其 轨道 偏心 率 应 普遍 为 较 小 的 
数值 , 因而 偏心 率 分 布 对 应 于 较 小 的 7 值 . 例如 对 于 
轨道 周期 小 于 10 d 的 类 太阳 双星 有 7 = -0.8[5. 然 
而 即便 对 于 受 引力 潮汐 作用 不 太 明 显 的 中 长 周期 
(大 于 100 d) 的 类 太阳 双星 系统 ， 其 轨道 偏心 率 分 
布依 然 更 趋 于 均匀 分 布 (x ~ 0)， 而 非 热 力学 分 
布 B9, 45]， 如 图 1 所 示 . 图 1 中 展示 了 不 同 轨道 周期 
(图 中 的 log P 即 lg(P/d)) 的 类 太阳 双星 系统 的 偏心 
率 分 布 , 其 中 横 坐 标 为 相对 偏心 率 (e/enwsx), 纵 坐 标 
为 相对 偏心 率 所 对 应 的 累积 分 布 函数 (cumulative 
distribution function, CDF) 值 . 其 中 [5]: 
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P 3 
=1-|{— P>2 1 
Cmax (4) , > d ( ) 


为 双星 系统 的 轨道 周期 处 所 对 应 的 最 大 偏心 率 . 该 
式 的 含义 为 : 双星 系统 的 最 小 轨道 周期 为 2 d, 当 轨 
道 周 期 刚好 为 2 d 时 , 该 系统 的 轨道 偏心 率 正 好 为 0. 
图 中 还 以 黑色 点 线 标注 出 了 n 分 别 为 ~1, 0 (均匀 分 
布 ) 以 及 1 (热力 学 分 布 ) 所 对 应 的 偏心 率 分 布 , 可 以 
看 到 , 不 同 周期 的 双星 系统 的 偏心 率 分 布 (图 中 以 
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其 对 应 7 值 也 最 小 , 这 则 是 上 述 所 提 到 的 引力 潮汐 
作用 的 结果 . 
0.8| 922 
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图 1 道 偏心 率 分 布 , 其 中 e/emax 为 


\ 同 轨道 周期 的 类 太阳 双星 的 胃 
相对 偏心 率 , 不 同 颜色 的 实 线 表示 的 是 不 同 轨道 周期 (lg (P/d)) 的 类 
太阳 双星 . 3 条 点 线 则 分 别 代表 偏心 率 分 布 指数 7 = 一 1、0、1 的 偏心 
率 分 布 . 本 图 来 自 文献 [45]. 


Fig.1 The eccentricity distributions of solar-like binary 
stars with different orbital periods, e/emax stands for relative 
eccentricity and the solid lines with different colors represent 

the binary stars with different orbital periods (lg (P/d)). 


Three dotted lines denote the eccentricity distributions with 


distribution index 7 = —1,0,1, respectively. Figure is 
adopted from Ref. [45]. 


2.2.2 ”偏心 率 与 轨道 周期 关系 

早 在 1936 年 Finsen 等 人 就 对 双星 的 轨道 偏心 
率 - 周 期 分 布 进行 了 研究 ， 并 发 现 了 双星 的 轨道 
平均 偏心 率 与 周期 呈现 正 相 关 p6l. 该 分 布 可 以 用 
引力 潮汐 作用 [23 很 好 地 解释 : 双星 的 周期 越 短 
其 所 受到 的 引力 潮汐 作用 就 越 强 ， 因 而 短 周期 的 
双星 有 着 更 小 的 轨道 偏心 率 以 及 更 短 的 观测 圆 化 
周期 (Circularization Period, CP). xx B 
测 圆 化 周期 是 系统 年 龄 的 单调 函数 ， 如 图 2 所 示 . 
图 2 展示 了 不 同年 龄 的 类 太阳 双星 系统 的 偏心 率 - 
周期 (lg(P/d)) 散 点 图 , 其 中 (a)-(h) 子 图 分 别 对 应 不 
同年 龄 的 双星 子 样本 ， 图 中 平行 于 横 轴 的 实 线 对 


不 同 颜色 的 实 线 表 示 ) 都 位 于 7 = 1 的 分 布 之 上 ， 
更 接近 于 7 = 0 的 分 布 . 这 就 暗示 了 此 类 恒星 系统 
可 能 经 历 了 一 些 其 他 减 小 轨道 偏心 率 的 动力 学 过 
Re. 而 对 于 轨道 周期 最 小 的 一 组 双星 (图 中 的 紫色 
实 线 ), 其 偏心 率 分 布 则 位 于 n = 0 与 7 = 一 1 之 间 ， 


Me = 0.01, 而 曲线 则 为 图 中 散 点 的 拟 合 函 数 e(PP). 
曲线 与 平行 线 的 交点 就 是 上 述 提 到 的 CP, 即 e(CP) 
二 0.01 (严格 来 说 e(CP) 应 该 为 0, 但 是 实际 观测 中 
般 会 选取 一 个 略 大 于 零 的 值 , 如 此 处 的 0.01[9]). 
从 图 中 可 以 看 出 , 更 年 老 的 双星 系统 有 着 更 大 的 观 
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测 圆 化 周期 . 这 是 由 于 更 年 老 的 双星 经 历 了 更 长 时 


间 的 引力 潮汐 作用 , 因而 潮汐 圆 化 作用 使 得 更 长 周 
期 系统 的 轨道 偏心 率 归 零 (9. 

同时 , 随 着 轨道 周期 的 增加 ,引力 潮汐 作用 逐 
HIRIS, 其 对 于 双星 系统 轨道 偏心 率 的 影响 也 逐渐 


减 小 . 如 图 3 所 示 , 图 中 展示 了 中 等 轨道 周期 (101?- 


1074 qd) 的 类 太阳 双星 的 轨道 偏心 率 分 布 ， 其 中 横 


a) PMS , CP = 7.1 days 
Age: 1—10 Myr 


) Pleiades , CP = 7.2 days 
Age: 100 Myr 


c) M35 , CP = 10.2 days 
Age: 150 Myr 


) Hyades/Praesepe , 
Age: 630 Myr 


2 
log(P) 


图 2 不 同年 龄 的 类 太阳 双星 系统 的 轨道 偏心 率 - 周 期 (lg(P/d)) 分 布 ， 
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坐标 为 双星 的 轨道 偏心 率 , 纵 华 标 为 该 仿 心 率 对 应 
的 CDF 值 . 红色 实 线 代 表 年 老 双星 (年 龄 -大 于 30 亿 
E), 而 蓝 线 代表 年 轻 双 星 ( 年 龄 -小 于 7 亿 年 ). 可 以 
看 到 , 年 老 与 年 轻 双星 的 轨道 偏心 率 -周期 分 布 基 
本 一 致 喇 . 上 述 这 些 针对 双星 系统 轨道 偏心 率 - 周 
期 分 布 的 研究 , 都 为 引力 潮汐 理论 提供 了 重要 的 观 
WAR. 


e) M67 , CP = 12.1 days 
Age: 4 Gyr 


) NGC188 , CP = 14.5 days 


Age: 7 Gyr *- 


g) Field , CP = 10.3 days 
Age: 9 Gyr 


) Halo , CP = 15.6 days 
Age: 10 Gyr 


2 
log(P) 


al)-(b) 表 示 不 同年 龄 的 双星 子 样本 . 左 侧 为 年 轻 双 星系 统 (年 龄 数 百 万 至 数 亿 


年 ), 右 侧 为 年 老 双星 系统 (年 龄 数 十 亿 年 )， 


妈 中 标注 了 每 个 子 样本 的 CP (d). 本 图 来 自 文献 [49]. 


Fig.2 The e-lg(P/d) distribution of solar-like binary stars with different ages, panels (a)-(h) represent binary star sub-samples 


with different ages. Left side of the figure represents the young binary stars (with age of a few to hundreds of Myr) and the right 


side represents the old binary stars (with age of Gyr), the circularization period CP (d) is labeled in each panel. Figure is 
adopted from Ref. [49]. 
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图 3 不 同年 龄 (+) 的 中 等 周期 类 太阳 双星 系统 的 轨道 偏心 率 分 布 , 本 
图 来 自 文献 [45], 其 使 用 数据 来 源 于 文献 [49], 已 标注 于 图 中 . 其 中 3 条 
点 线 则 分 别 代表 分 布 指数 n = 一 1、0、1 的 偏心 紊 分布. 


Fig.3 The eccentricity distribution of solar-like binary stars 
in intermediate period with different ages (7), figure is 
adopted from Ref. [45], and the data used in this figure are 
from Ref. [49], which is labeled in the figure. And three 
dotted lines denote the eccentricity distributions with 


distribution index 7 = —1,0,1, respectively. 


2 oom 
期 的 增加 、 ipd be diui, 而 逐渐 增 
大 并 趋向 于 7 = 1 (麦克 斯 事 热 力学 pees 
大 质量 的 早 型 恒星 (大 于 5AMe) 所 在 的 双星 系统 , 其 
显然 符合 这 样 的 规律 , 如 图 4 所 示 . 图 4 展示 了 不 同 
类 型 恒星 的 偏心 率 分 布 指数 7 在 轨道 周期 jg(P/d) 
上 的 分 布 . 其 中 红色 代表 晚 型 恒星 (质量 M1 为 0.8- 
5Mo), 蓝 色 代表 早 型 恒星 (质量 M1 > 5Mo). 可 以 
看 到 , 蓝 色 的 点 以 及 点 线 ( 拟 合 函 数 n(P)) 随 着 周期 
的 增 大 逐渐 趋向 于 7 = 1 (热力 学 分 布 ). 然而 , 对 
于 包括 类 太阳 恒星 在 内 的 晚 型 (0.8-5MMo) 双 星系 统 
(红色 的 点 以 及 点 线 )， 其 轨道 偏心 率 分 布 指数 
随 轨道 周期 增加 到 一 定数 值 后 便 不 再 增加 外 , 451, 
其 中 晚 型 双星 系统 在 短 周期 (轨道 周期 101? d 以 内 ) 
部 分 与 早 型 双星 系统 的 差异 仍然 可 以 用 引力 潮汐 
里 论 解 释 : 潮汐 作用 在 温度 更 低 的 晚 型 恒星 中 比 早 
型 恒星 更 加 有 效 5053. 而 周期 更 长 时 的 差异 则 表 
明 两 类 恒星 经 历 了 不 同 的 动力 学 演化 过 程 . 例如 : 
早 型 双星 系统 内 有 3 个 以 上 恒星 的 概率 相 较 于 晚 型 
双星 系统 要 更 高 , 因此 早 型 恒星 可 能 经 历 了 更 剧烈 
的 动力 学 演化 过 程 ; 而 质量 更 小 的 晚 型 恒星 可 能 在 


log P (days) 
图 4 ”不 同类 型 恒星 的 m-lg(P/d) 分 布 , 本 图 来 自 文献 [45]. 


Fig.4 The 7-lg(P/d) distribution of different stars, figure is 
adopted from Ref. [45]. 


2.3 RAR 

褐 矮星 一 般 认 为 是 质量 小 于 约 0.08WMe 的 一 类 
Rik, 其 位 于 赫 罗 图 中 M 型 红 矮 星 的 右 侧 . 由 于 其 
较 低 的 质量 , 褐 矮 星 无 法 点 燃 氢 到 氨 的 核 聚 变 过 程 ， 
因而 又 被 称 为 “失败 的 恒星 ”. 传统 的 理论 一 般 认为 
褐 矮星 与 恒星 类 似 , 是 由 分 子 云 替 缩 ( 自 上 而 下 ) 天 
成 的 名- 玖 ， 但 自 下 而 上 的 核 吸 积 模型 也 有 可 能 
成 质量 达到 数 十 倍 Ni 的 天 体 臣 -561. 由 于 褐 矮 星 
的 质量 介 于 恒星 和 行星 之 间 , 对 宰 矮 星 轨道 偏心 
的 研究 可 以 让 我 们 更 好 地 比较 其 与 恒星 以 及 行星 
之 间 的 异同 , 为 这 两 部 分 天 体 的 形成 与 演化 理论 提 
供 重 要 的 线索 . 
2.3.1 ”偏心 率 分 布 

短 周期 的 褐 矮星 受到 引力 潮汐 的 作用 较 强 ,天 
而 轨道 周期 12 d 以 内 的 褐 矮 星 有 着 显著 较 小 的 轨 
道 偏 心率 [51. 而 中 短 周期 (P ~ 1-104 d, 轨道 半 长 
径 a 在 20 AU 以 内 ) 的 褐 矮星 ， 其 轨道 偏心 率 分 布 与 
短 周期 的 主 序 双星 的 轨道 偏心 率 分 布 较为 接近 . 而 
对 于 中 长 周期 (P ~ 103-105 d， 轨 道 半 长 径 a 为 5- 
100 AU) 的 褐 矮 星 而 言 ， 引 力 潮 汐 的 作用 已 经 非常 
微弱 ， 因 而 这 部 分 褐 矮 星 也 有 着 相应 更 大 的 平均 
轨道 偏心 率 芭 -59. 如 图 5 所 示 ， 图 中 展示 了 中 短 周 
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期 (虚线 ) 和 中 长 周期 ( 实 线 ) 神 矮星 的 轨道 偏心 率 分 
布 . 图 中 横 坐 标 为 褐 矮星 轨道 偏心 率 , 纵 坐 标 为 偏 
心率 对 应 的 CDEF 值 . 可 以 看 到 中 短 周 期 褐 矮 星 的 
轨道 偏心 率 分 布 指数 7 大约 在 0 到 -1 之 间 ， 而 中 长 
周期 褐 矮星 的 轨道 偏心 率 分 布 则 接近 于 热力 学 分 
布 (7 在 0 到 1 之 间 ). 这 与 主 序 双 星 的 m-P 分 布 有 着 相 
似 的 规律 , 即 : 随 着 轨道 周期 的 增加 , 褐 矮星 的 轨道 
偏心 率 分 布 也 逐渐 趋向 于 热力 学 分 布 . 这 就 暗示 着 
褐 矮 星 与 主 序 双 星 也 经 历 了 相似 的 动力 学 演化 过 

程 


1.0F° 


0.87 


02- me 


== close (Ma & GeP7!) 


—— wide (Nagpal et al,!58!) 


0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 
Orbital Eccentricity 


图 5 褐 矮星 的 轨道 偏心 率 分 布 . 中 短 周 期 ( 忆 ~ 1-104 d, 
a < 20 AU, 图 中 虚线 ) 宰 矮星 数据 来 源 于 文献 [57], 中 长 周 
期 (P ~ 103-105 d, 轨道 半 长 径 为 a ~ 5-100 AU, 图 中 实 线 ) 褐 矮星 
数据 来 源 于 文献 [58]. 其 中 3 条 点 线 则 分 别 代表 分 布 指 
žin = 一 1, 0, 1 的 偏心 率 分 布 . 


Fig.5 The eccentricity distributions of brown dwarfs. The 
data of close brown dwarfs (P ~ 1-104 d, a < 20 AU, dashed 
line) are collected from Ref. [57], the data of wide brown 
dwarfs (P ~ 103-105 d, a ~ 5-100 AU, solid line) are 
acquired from Ref. [58]. And three dotted lines denote the 
eccentricity distributions with distribution index 


n = —1,0, 1, respectively. 


2.3.2. ”偏心 率 与 轨道 周期 关系 

由 于 引力 潮汐 的 作用 , 主 序 双星 系统 中 的 轨道 
偏心 率 与 周期 呈现 较为 显著 的 正 相 关 关系 . MAR 
星 虽然 有 着 更 小 的 质量 ， 其 依然 在 短 周 期 受到 较 
强 引 力 潮 汐 作 用 的 影响 . 如 图 6 所 示 ， 图 中 正方 形 
表示 不 同 周期 褐 矮星 的 轨道 偏心 率 . 可 以 看 到 , d 
矮星 的 轨道 偏心 率 -周期 分 布 总 体 与 主 序 双星 类 似 ， 
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呈现 正 相 关 性 , 即 : 周期 越 大 的 褐 矮星 有 着 更 大 
的 轨道 偏心 率 . 且 图 中 褐 矮星 的 轨道 偏心 率 -周期 
分 布 基本 与 双星 相同 的 上 限 emax (图 中 灰色 虚线 ， 
(1) 式 ) 符 合 . 神 矮 星 与 主 序 双 星相 似 的 轨道 偏心 率 - 
周期 分 布 , 是 对 引力 潮汐 理论 的 又 一 次 重要 验证 . 


ia 一 一 ——————— 
ju a 
0.8} a gi 
Fa 
n 
2 / Og D 口 
is / n o 
5 0.67 / 
= È 
g / 口 
[v] i n n 
E d p a 
8 0.4} r ü a 
= 1 
2 i o o UI a 
6 d 口 口 
口 
0.2 / 0 pg P n 
I 
I 口 口 
n: z m H 
i 口 
0.012 j| B, i i i 
1 10 100 1000 10000 


图 6 褐 矮星 的 轨道 偏心 率 -周期 散 点 图 , 数据 来 自 于 文献 [57]. 图 中 虚 
线 为 (1) 式 . 
Fig.6 The orbital eccentricities v.s. periods of brown 
dwarfs, data are collected from Ref. [57]. The dashed line in 
the figure represents Eq. (1). 


2.3.3 ”偏心 率 与 褐 矮 星 质量 关系 

褐 矮星 系统 的 轨道 偏心 率 分 布 还 与 其 质量 有 
关 . 如 图 7 所 示 , 图 中 展示 了 中 短 周期 褐 矮星 以 及 行 
星 的 轨道 偏心 率 -质量 散 点 图 . 其 中 蓝 色 正方 形 散 
点 表示 行星 ,红色 圆 点 表示 小 质量 褐 矮星 (质量 小 
于 42.5 倍 木星 质量 Miup)， 黄 色 三 角形 散 点 则 表示 
大 质量 褐 矮 星 (质量 大 于 42.5Miu)， 由 于 图 中 的 
行星 和 褐 矮星 的 质量 数据 大 部 分 来 源 于 视 向 速度 
(Radial Velocity，RV) 方 法 ， 而 由 该 测量 方法 单 
独得 到 的 天 体质 量 数据 与 其 轨道 倾角 存在 简 并 ， 
即 其 只 能 获得 天 体 的 M sini， 其 中 M 为 天 体质 量 ， 
i 为 天 体 轨道 倾角 . 但 一 般 而 言 大 部 分 褐 矮 星 或 行 
星 的 轨道 倾角 都 在 90" 附 近 ( 即 轨道 接近 边缘 朝向 ， 


sini ~ 1), AMM sini 与 真实 质量 M 往 往 不 会 有 
量 级 上 的 差距 . 图 中 的 质量 数据 包含 了 这 一 部 分 


只 有 RV 测量 的 褐 矮 星 或 者 行星 ， 其 质量 也 因此 对 
应 于 最 小 值 . 从 图 7 中 可 以 看 到 ， 神 矮星 的 偏心 率 
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分 布 在 质量 42.5Mjiu 处 有 一 个 较为 明显 的 分 界 ， 


明 这 两 类 褐 矮星 可 能 有 着 不 同 的 起 源 . 对 于 质量 小 
于 42.51Miw 的 褐 矮星 ,其 轨道 偏心 率 与 质量 旦 现 
相关 , 而 质量 大 于 42.5Miwo 的 神 绑 星 则 没有 表现 


明显 的 规律 . 这 由 


FRET: 天 体 运 动 的 轨道 仿 


说 ， 越 大 的 褐 矮 星 越 难以 被 激发 产生 更 
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心率 研究 概述 一 从 恒星 系统 到 行星 系统 


章 示 小 质量 的 褐 矮 星 可 能 形成 


原 行星 盘 中 , 随后 由 于 盘 内 其 他 大 质量 行星 ( 宰 
星 ) 的 散射 作用 进而 导致 其 偏心 率 被 激发 . 因此 , 对 ”出 其 与 小 质量 宰 矮 上 


于 这 部 分 质量 小 于 42.52Miup 的 小 质量 褐 矮星 , 其 
道 偏心 率 与 质量 的 反 相关 关系 就 可 以 解释 为 : 质 


BUS 量 分 布 上 限 可 以 由 Ford 等 人 所 提出 的 行星 -行星 
出 射 模型 B69 很 好 地 解释 . 


大 的 轨道 偏心 


率 . 而 且 ， 这 部 分 小 质量 褐 矮 星 的 轨道 偏心 率 - 质 


图 7 中 两 条 紫色 曲线 分 


于 应 于 质量 为 20Miw 以 及 25Miw 的 大 质量 行星 ( 
矮星 ) 散 射 作 用 所 能 产生 的 轨道 偏心 率 上 限 , 可 
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图 7 系 外 行星 以 及 褐 矮星 的 轨道 偏心 率 -质量 (包括 M sin i) 散 点 图 ， 


图 片 来 自 文献 [57]. 其 中 两 条 紫 


A 


100 


色 曲 线 对 应 于 文献 [60] 中 的 模型 , 已 在 图 


中 标注 . 


18d 
以 看 


的 偏心 率 - 质 量 分 布 符合 得 较 
好 . 这 就 说 明 小 质量 褐 矮 星 也 经 历 了 部 分 与 巨 行 星 
E: 相似 的 动力 学 演化 过 程 . 


Fig.7 The orbital eccentricities v.s. masses (including M sini) of brown dwarfs and exoplanets, figure is adopted from Ref. [57]. 


Two purple lines correspond to the model from Ref. [60], as labeled in the figure. 


2.4 ”致密 星系 统 


m 


恒星 质量 的 大 小 ， 


在 演化 的 最 后 阶段 可 能 成 为 


RI 


5 


中 子 星 或 黑洞 . 而 如 果 恒 星 死 亡 时 产生 的 


伴星 也 演变 成 致密 星之 前 , 系统 内 的 潮汐 作 | 
致密 星 是 主 序 恒星 演化 过 程 的 最 终 产物 , 根据 K, 因而 系统 内 轨道 偏心 率 的 圆 化 作用 
里 论 上 致密 双星 的 轨道 偏心 率 都 
8 所 示 , 致密 星系 统 的 


白 ”” 常 强 . 因此 ， 


- 非常 接近 于 0. 然而 , 如 图 
偏心 率 -周期 分 布 明显 分 为 两 类 61. 图 中 的 正 


新 星 爆发 没有 扰乱 双星 系统 , 主 序 双星 系统 就 会 


变 成 包含 致密 星 和 


含有 快速 自转 的 中 子 星 (脉冲 星 ), 我 们 就 可 以 使 用 


的 双星 系统 . 而 这 x 样 的 系统 如 打包 


会 非 


A 散 点 表示 有 着 较 大 质量 人 


前 面 所 提 到 的 脉 ; 
统 的 轨道 信息 . 


! 星 计时 法 进行 探测 , 进而 得 到 


2.4.1 ”偏心 率 与 轨道 周期 关系 


由 于 致密 星 有 着 非常 强 的 引力 场 , 在 系统 内 


星 的 脉冲 星系 统 ( 双 


星系 统 ), RABRAWD 


系 ”加 形 散 点 则 表示 有 着 小 1 


i 心率 的 系统 , 主要 为 


较 小 质量 伴星 的 脉 


! 星 (中 子 星 )- 和 白矮星 系统 . 


对 于 伴星 质 的 中 子 星 - 白 
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于 引力 潮汐 作用 ， 


普遍 有 着 非常 小 (< 0.01) 
的 道 偏 心率 . 然而 ， Hee 考虑 引力 潮汐 作用 , 对 


也 会 非 


应 该 
轨道 
方形 
rH 子 


L 道 偏心 率 (e > 0.01); 而 


着 


矮星 系统 ,由 


的 轨 
此 类 


64 4 天 


引力 作用 极 强 的 系统 来 说 其 轨道 偏心 率 还 是 “大 大 
J”. 这 是 由 于 在 白矮星 形成 之 前 , 系统 内 巨星 的 对 


ChinaXiv& ERAT 
文 学 报 4 期 
子 星 (以 及 两 个 星团 中 的 中 子 星系 统 ) 系 统 的 轨道 偏 


心率 -周期 散 点 图 . 其 中 蓝 色 圆 点 代表 i 族 , 这 类 双 中 


流 包 层 中 存在 密度 涨 落 , 而 这 样 的 涨 落 导致 中 子 星 
泌 道 运动 与 物质 吸 积 的 过 程 中 受到 了 吸 积 流 的 
进而 激发 了 系统 的 轨道 偏心 率 . 该 激发 作用 与 
轨道 周期 呈正 相关 , 其 所 能 激发 的 平均 轨道 偏心 率 
如 图 8 中 的 黑色 虚线 所 示 . 该 理论 结合 潮汐 作用 可 
以 较 好 地 解释 中 子 星 - 白 矮星 系统 的 轨道 偏心 率 - 周 


= 29, 61, 63 
期 正 相 关 性 2 61, 63]. 
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X 8 致密 星系 统 的 轨道 偏心 率 - 周 期 散 点 图 , 数据 来 自 文献 [62]. 其 中 
正方 形 点 表示 双 中 子 星系 统 , 圆 点 表示 中 子 星 -白矮星 系统 , 虚线 对 应 
于 文献 [29] 中 的 模型 . 


Fig.8 The orbital eccentricities v.s. periods of compact 
stars, data are collected from Ref. [62]. The squares stand for 
the double neutron star systems, the circles stand for 
neutron star-white dwarf systems, and the dashed line 


represents the model from Ref. [29]. 


而 对 于 有 着 更 大 质量 伴星 的 双 中 子 星系 统 , 其 
中 后 形成 的 致密 星 在 诞生 时 受到 的 超新星 爆发 作 
用 如 果 不 是 完全 各 向 同性 的 , 就 会 产生 一 个 踢 出 速 
FE (kick velocity), 进而 激发 系统 的 轨道 偏心 率 (64， 
而 该 机 制 所 能 激发 的 最 大 偏心 率 也 与 周期 有 着 
定 的 正 相 关 性 (51, 同时 , 对 于 周期 越 长 的 双 中 子 星 
系统 , 在 年 轻 中 子 星 形成 之 前 , 系统 内 原先 的 中 子 
星 所 能 吸 积 的 巨星 物质 就 越 少 (恒星 需要 更 长 的 时 
lA AE Fo IA S IE). 因此 , 在 系统 内 后 形成 的 
中 子 星 所 产生 的 超新星 爆发 就 会 扫射 出 更 多 的 物 
质 , 从 而 激发 系统 产生 更 大 的 轨道 偏心 率 [65. 这 就 
导致 了 双 中 子 星 系统 的 轨道 偏心 率 与 周期 也 呈现 
一 定 的 正 相 关 性 , 如 图 9 所 示 . 图 9 中 展示 了 3 族 双 中 
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子 星 有 着 相对 较 小 的 轨道 偏心 率 , 且 系 统 内 的 两 个 
中 子 星 会 在 哈 勃 时 间 ( 宇 宙 年 龄 ) 内 并 合 ; 黄色 三 角 
形 点 代表 ii 族 , 这 类 双 中 子 星 有 着 较 大 的 轨道 周期 
(P > 1 d) 以 及 分 布 较 广 的 轨道 偏心 率 , 其 在 哈 勃 时 
间 内 不 会 产生 碰撞 并 合 ， 十 字 型 点 (J1807-2500) 代 
表 年 老 ( 年 龄 为 805 Myr) 球 状 星 团 中 的 中 子 星系 
w, RETIR, 绿色 方形 点 代表 计 族 ， 这 类 中 子 
星 有 着 较 小 的 轨道 周期 以 及 较 大 偏心 率 ， 这 类 
系统 往往 处 于 碰撞 并 合 的 临界 状态 ， 其 年 龄 约 
为 1 亿 年 左右 , 星 形 点 (B2127+11C) 代 表 年 轻 (年 龄 
为 97 Myr) 球 状 星团 中 的 一 个 中 子 星系 统 ， 也 隶属 
Fie. 与 每 个 点 相连 的 曲线 则 代表 该 系统 的 偏心 


率 - 周 期 演化 轨迹 ,曲线 的 右 端 对 应 该 系统 更 早 时 
间 点 所 处 状态 . 由 于 相对 论 效应 ， 有 着 更 短 周期 


以 及 更 高 偏心 率 的 双 中 子 星系 统 会 产生 更 强 的 引 
力 波 辐 射 , 进而 在 更 短 的 时 标 内 碰撞 并 合 61 67768], 
所 以 双 中 子 星 的 偏心 率 -周期 分 布 还 受到 根据 广义 
相对 论 计算 得 到 的 等 龄 线 的 限制 , 图 中 的 4 条 实 线 
则 展示 了 4 条 这 样 的 等 龄 线 . 从 图 中 我 们 可 以 看 到 ， 
双 中 子 星系 统 的 偏心 率 - 周 期 分 布 大 致 呈现 正 相关 . 
同时 , 双 中 子 星 的 演化 轨迹 则 反映 了 该 类 系统 的 轨 
道 偏 心率 和 周期 都 将 随 着 年 龄 的 增长 而 变 小 . 但 
双 中 子 星 的 偏心 率 - 周 期 分 布 实 则 更 多 受到 等 龄 线 
的 影响 ,其 中 这 族 系 统 的 年 龄 最 小 (1 亿 年 左右 ), 其 
基本 位 于 100 Myr 的 等 龄 线 附 近 , 这 类 系统 内 的 两 
个 中 子 星 随后 将 会 并 合并 从 偏心 率 - 周 期 图 上 消失 ; 
而 ii 族 系 统 的 年 龄 跨度 最 大 ,其 包含 系统 的 年 龄 从 
数 百 万 年 至 数 百 亿 年 不 等 , 这 则 是 由 于 这 类 系统 基 
本 位 于 所 有 等 龄 线 之 内 ; 而 ji 族 系统 由 于 在 第 1 到 4 条 
等 龄 线 之 间 , 其 年 龄 跨度 则 相对 ii 族 较 小 , 大 约 在 百 
万 年 到 十 亿 年 之 间 . 

致密 星系 统 的 轨道 偏心 率 -周期 分 布 ,不 仅仅 
可 以 用 于 鉴别 不 同类 型 的 系统 , 还 为 这 些 系统 的 动 
力学 演化 过 程 提 供 了 重要 的 线索 , 同时 也 为 潮汐 理 
论 以 及 广义 相对 论 提供 了 重要 的 验证 . 


| 
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X 9 双 中 子 星系 统 的 轨道 偏心 率 -周期 分 布 图 , 本 图 来 自 于 文献 [69]. 


Fig.9 The orbita 


eccentricities-period distribution of 


double neutron stars, figure is adopted from Ref. [69]. 


2.4.2 ”偏心 率 与 伴星 质量 关系 


有 着 较 低 轨 道 偏 心率 的 双 中 子 星 系统 , 可 能 是 


一 


由 电子 俘获 型 超新星 爆发 所 产生 的 . 
超新星 爆发 不 同 于 一 般 的 铁 核 夫 缩 型 


该 爆发 主要 由 恒星 的 氧 氛 镁 核 中 的 镁 以 及 氛 的 电 
外 子 俘 获 型 超新星 爆发 前 ， 


子 俘获 过 程 触发 [0 7 1 


电子 俘获 型 
! 超 新 星 爆 发 ， 


恒星 的 氧气 镁 核 的 质量 大 约 为 1. 37-1.47Mo, 且 爆 


发 所 导致 的 质量 抛射 小 于 0.2M， 
产生 的 踢 出 速度 较 小 es, 72731, 


因而 该 i 
该 过 程 所 对 


过 程 所 能 
应 的 较 


小 的 踢 出 速度 以 及 质量 抛射 ， 则 可 以 比较 好 地 解 


释 部 分 中 子 星系 统 相 对 较 低 的 轨道 偏心 率 . 
这 样 的 过 程 一 般 倾向 于 发 生 在 质量 更 小 的 中 子 星 


由 于 


系统 中 [69， 双 中 子 星 系统 的 伴星 质量 应 该 与 轨道 
偏心 率 存在 一 定 程度 的 正 相 关 ies 中 ,如 图 10 所 示 


图 10 中 展示 了 双 中 子 星 系统 的 轨道 1 


局 心率 -伴星 质 


量 散 点 图 . 


由 于 双 中 子 星 系统 的 质量 主要 来 源 于 


脉冲 星 计时 法 , 该 测量 方法 单独 得 到 的 天 体质 量 数 


据 与 RV 方法 相似 ,其 质量 同样 与 轨道 倾角 存在 简 


并 ， 


因此 图 中 的 部 分 


星 质量 与 轨道 偏心 率 确实 存在 一 


系统 的 质量 对 应 于 其 最 小 质量 
M sini. 从 图 中 我 们 可 以 看 到 , 双 中 子 星系 统 的 伴 
定 程 度 的 正 相 关 . 


研究 进一步 确认 . 
2.4.3 ”偏心 率 与 自转 周期 关系 


然而 由 于 样本 数量 较 少 , 该 结果 还 需要 未 来 的 相关 


中 子 星 的 自转 加 速 源 自 于 对 伴星 物质 的 吸 积 ， 
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心率 研究 概述 一 从 恒星 系统 到 行 


而 吸 积 物质 的 时 间 越 长 、 


星系 统 4 期 


质量 越 大 , 其 自转 速度 也 


就 越 快 , 即 自转 周期 越 短 . 相应 的 , 系统 内 的 年 老 中 


子 星 所 吸 积 的 物质 赴 
抛射 的 物质 就 越 少 ， 


率 激 发 作用 也 就 越 小 
该 与 其 轨道 偏心 率 呈 现 正 相关 , 该 正 相关 性 最 早 由 


BL. 其 伴星 在 超新星 爆发 时 所 
因而 对 新 生 中 子 星 产生 的 偏心 
因此 ,中子星 的 自转 周期 应 


McLaughlin 等 "5 以 及 Faulkner 等 ("9 在 2004 年 发 现 . 


然而 , 如 上 述 所 提 至 


URSI, 短 周期 的 高 偏心 率 双 中 子 


星系 统 由 于 引力 波 辐 射 作用 明显 ， 其 会 在 很 短 的 


时 间 内 碰撞 并 合 . 但 这 类 系统 同时 也 有 着 相对 更 长 


时 间 的 物质 吸 积 过 程 ， 
由 于 这 部 分 自转 周期 较 短 且 


因此 有 着 更 快 的 自转 速度 . 
心率 较 高 的 系统 有 


着 更 短 的 寿命 , 我 们 可 能 会 更 难以 观测 到 它们 . 


此 , 我 们 所 观测 


到 的 双 中 子 星 系统 的 轨道 偏心 率 - 


自转 周期 正 相 关 性 有 可 能 是 选择 效应 所 导致 的 [771. 
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图 10 双 中 子 星系 统 的 轨道 偏心 率 -伴星 质量 (包括 AM sin i) Bu Fd, 


数据 来 自 于 文献 [74]. 


Fig.10 The orbital eccentricities v.s. companion masses 


(including M sini) of double neutron stars, data were 
collected from Ref. [74]. 


不 过 , Dewi 
中 子 星系 统 的 影响 ， 


通过 模拟 数据 排除 了 短 周期 双 
进一步 证 实 了 该 相关 性 [ 引 . 同 


时 , Dewi 等 人 的 研究 还 发 现 : 双 中 子 星 系统 所 表现 


出 的 轨道 偏心 率 - 自 


受到 的 踢 出 速度 进行 限制 [3, 如 图 11 所 示 . 图 11 展 


转 周期 正 相 关 关 系 还 能 对 其 所 


示 了 不 同 踢 出 速度 下 模拟 系统 的 偏心 率 -周期 散 点 


Al, 其 中 黑色 圆 点 表 


示 模 拟 中 产生 的 双 中 子 星 系统 ， 


| 


zi 
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红色 方形 和 三 角形 点 则 表示 观测 数据 , 从 图 中 我 有 踢 出 速度 适中 ( 右 图 ) 的 时 候 才 能 产生 较 好 的 偏心 
们 可 以 看 到 , 过 大 的 踢 出 速度 ( 左 图 ) 会 导致 双 中 子 率 -自转 周期 正 相 关 性 . 
星系 统 的 轨道 偏心 率 - 自 转 周期 正 相 关 性 消失 ,只 
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图 11 双 中 子 星系 统 的 轨道 偏心 率 -自转 周期 分 布 , 其 中 红色 方形 和 三 角形 点 表示 观测 数据 , 黑色 圆 点 表示 模拟 数据 , ca 表征 踢 出 速度 的 大 小 . 本 
来 自 于 文献 [77]. 


Fig.11 The orbital eccentricities v.s. spin period of double neutron stars, the red squares and triangles represent the observed 


data and the black circles represent simulation data, while o2 represents the magnitude of kick velocity. Figure is adopted from 


Ref. [77]. 


3 行星 系统 的 轨道 偏心 率 研究 座 5lbHa， 此 后 ， 天 文学 家 们 通过 以 RV 法 与 凌 星 
由 于 观测 技术 精度 的 限制 ， 人 们 在 19 世 纪 未 法 (Transit) 为 主 的 各 种 新 兴 的 探测 手段 , 发 现 了 成 

之 前 的 很 长 一 段 时 间 内 ,都 未 能 实现 对 太阳 系 外 “，” 百 上 千里 太阳 系 外 行星 , 逐步 开启 了 对 系 外 行星 轨 

行星 系统 的 观测 . 直到 1992 年 , Wolszczan 和 Frail 才 道 偏心 率 的 研究 . 

第 1 次 通过 脉冲 星 计 时 法 找到 了 第 1 个 系 外 行星 系 nm — 

后 , 随 着 天 文 观 测 技术 的 不 断 发 展 , 2019 年 的 诺 贝 系 外 行星 的 探测 其 实 很 大 程度 上 与 双星 系统 

尔 奖 获得 者 Mayor 和 Queloz 才 通过 RV 法 在 1995 年 。 ”相似 , 只 是 系统 内 的 伴星 质量 从 恒星 级 别 下 降 到 了 

找到 了 第 1 颗 主 序 恒星 周围 的 系 外 行星 一 飞 马 (HON, 而 这 也 对 观测 设备 有 了 更 高 的 要 求 . 本 


Br 
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64 卷 FRET: 天 体 运动 的 轨道 偏心 率 研究 概述 一 从 恒星 系统 到 行星 系统 4 期 
节 将 对 照 2.1 节 恒星 系统 轨道 偏心 率 的 测量 方法 , 介 (Large UV / Optical / Infrared Surveyor) 
绍 同类 型 方法 在 行星 系统 内 的 应 用 . An 1095101], 
3.1.1 直接 成 像 法 3.1.2” 视 向 速度 (RV) 法 

与 目 视 双星 的 观测 方法 类 似 , 理论 上 系 外 行星 与 前 面 所 提 到 的 观测 分 光 双星 的 光谱 学 方法 
的 轨道 测量 也 可 以 使 用 望远镜 对 行星 系统 直接 进 类 似 ，RV 法 是 通过 探测 恒星 相对 公共 质心 的 运动 
行 成 像 观测 , 进而 获取 行星 点 光源 的 轨道 运动 从 而 (由 行星 引力 摄 动 所 导致 ), 进而 间接 对 行星 进行 探 
通过 计算 得 到 其 轨道 偏心 率 . 然而 , 由 于 行星 与 恒 JU. 同样 , 通过 观测 恒星 谱 线 的 红 移 与 蓝 移 , 我 们 


Ed 


的 亮度 相差 巨大 : 对 于 距离 地 球 10 pc、 人 恒星 - 行 
之 间 角 距 ( 角 分 辨 率 ) 为 0.5 arcsec 的 围绕 类 太阳 
恒星 运动 的 类 木 行星 ， 其 相对 于 恒星 的 亮度 (可 见 
光波 段 对 比 度 ) 大 约 只 有 10-9; 而 对 于 类 地 行星 , 其 
XF EE BE Ut] R A 1071010780, 这 样 的 精度 要 求 是 现 有 
的 设备 无 法 达到 的 . 目前 的 系 外 行星 成 像 探 测 一 般 
只 能 针对 于 周期 较 长 (恒星 -行星 角 距 较 大 ) 以 及 年 
自发 光 ( 亮 度 较 大 ) 巨 行星 , 且 一 般 


轻 的 温度 较 高 的 亮 
会 采用 红外 波段 进行 观测 (对 比 度 可 提升 2-3 个 量 


lr 


Ed 
Æ 


TT 


nr m 


级 )B2 -8s6. 而 对 主要 亮度 来 自 对 主星 光源 的 反射 人 

], 且 距 离 宿 主 恒星 又 较 近 的 行星 , 其 直接 成 像 探 
测 则 需要 等 待 运用 了 各 种 提高 角 分 辨 率 以 及 对 比 
度 技术 的 新 一 代 设 备 如 : 能 在 更 高 对 比 度 的 中 红外 
波段 进行 探测 的 詹姆斯 : 韦 布 (James Webb Space 
Telescope, JWST) 空 间 望 远 镜 8735]、 我 国 空 间 站 
巡天 望远镜 (China Space Station Telescope, CS- 
ST) 上 配备 的 冷 行星 成 像 星 冕 仪 (CooL-Planet Ima- 
ging Coronagraph, CPIC)*?, £j dir pig zB 
镜 上 所 配备 的 极 自 适应 光学 系统 SCExAO (Subaru 
Coronagraphic Extreme Adaptive Optics) 99 -99 以 
及 智利 马 哲 兰 望远镜 (Magellan Telescope) Pr Ht & 
的 极 自 适 应 光学 系统 MagAO-X (Magellan Adap- 
tive Optics - XAO)83、 美 国 国家 航空 航天 局 (Na- 
tional Aeronautics and Space Administration, NA- 
SA) 的 罗曼 太空 望远镜 (Roman Space Telescope) 
上 配备 的 改进 星 冕 仪 CGI (Coronagraph Instru- 


就 可 以 获得 其 视 向 速度 曲线 . 随后 通过 拟 合 恒星 
的 视 向 速度 曲线 ， 就 可 以 获得 行星 的 轨道 偏心 率 . 
不 过 , 相对 于 分 光 双 星 的 观测 , 系 外 行星 的 探测 对 
设备 精度 有 着 更 高 的 要 求 ( 如 探测 类 木 行星 需要 达 
到 ~ 10 my/s 的 精度 上 3). 这 就 是 为 什么 直到 1995 年 ， 
天 文学 家 们 才 第 1 次 成 功 通 过 该 方法 探测 到 系 外 行 
Æ. 但 在 那 之 后 ，RV 法 便 迅 速 地 发 展 了 起 来 并 被 
广泛 运用 于 系 外 行星 探测 , 该 方法 也 成 功 发 现 了 大 
量 的 系 外 行星 , 如 ESO 的 高 精度 视 向 速度 行星 搜索 
器 HARPS (High Accuracy Radial Velocity Planet 
Searcher)!93], 然而 ， 虽 然 视 向 速度 测量 已 然 成 为 
目前 测量 系 外 行星 偏心 率 的 重要 方法 之 一 , 其 仍然 
TEE 
tio，SNR) 较 低 以 及 偏心 率 特别 大 的 行星 , 其 RV 曲 
线 的 拟 合 难度 较 大 , 因而 测量 结果 的 误差 也 相应 更 
KE). 再 有 ,RV 方法 本 身 也 存在 一 定 的 观测 选择 
效应 , 即 其 相对 更 容易 探测 到 短 周期 大 质量 的 系 外 


4= EA [100, 104-1 
47 Fi 100, 104-106]. 
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3.13 ” 凌 星 法 (Transit) 

系 外 行星 探测 的 另 一 种 主要 方法 是 “ 读 星 法 ?” 
(transit)， 该 方法 具有 代表 性 的 设备 就 是 美国 国 
家 航空 航天 局 (NASA) 的 开 普 勒 (Kepler) 太 空 望 远 
OT, 凌 星 法 与 掩 食 双星 的 观测 方法 类 似 ， 都 是 
基于 天 体 测 光 的 原理 . 当 行 星 的 轨道 倾角 在 90? 附 
近 时 (轨道 平面 的 法 线 垂直 于 视线 方向 ), 在 其 经 过 
主星 前 方 时 , 将 会 引起 系统 亮度 下 降 ( 主 掩 ); 当 


Ed 
生 


II 


ment)93-94: 即将 建成 的 30 m 级 大 口径 望远镜 : 夏 
威 夷 的 TMT 望 远 镜 (Thirty Meter Telescope) 9?! , 

欧洲 南方 天 文 台 (European Southern Observatory, 
ESO) WELT #2 it #i(Extremely Large Telescope)! 
和 智利 的 GMT 望 远 镜 (Giant Magellan Tele- 
scope) 97; 下 一 代 空 间 望 远 镜 : NASA 的 HabEx 
(Habitable Exoplanet Observatory)?5 $ILUVOIR 
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运动 到 主星 后 方 时 , 也 会 由 于 行星 对 恒星 的 反射 光 
消失 而 导致 系统 亮度 略微 下 降 ( 次 掩 ). 凌 星 法 后 来 
居 上 地 取代 了 RV 法 成 为 了 发 现 系 外 行星 最 多 的 探 
测 方法 . 空间 项 目 如 NASA 的 Kepler 以 及 TESS 太 空 
望远镜 (Transiting Exoplanet Survey Satellite) 通 
过 凌 星 法 证 认 了 数 干 颗 系 外 行星 007"109], 此 外 地 面 
项 目 如 : 匈牙利 的 自动 望远镜 网 络 HATNet (Hun- 


64 4 天 


garian Automated Telescope Network)、 超 广角 寻 
找 行星 计划 WASP (Wide Angle Search for Plan- 
ets) 以 及 ESO 的 NGTS 巡 天 (Next-Generation Tran- 
sit Survey) 等 也 通过 该 方法 发 现 了 大 量 的 系 外 行 
Enos), 通过 对 闭 星 的 光 变 曲 线 进行 拟 合 , 可 以 
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数 十 has 的 精度 L267123]， 而 地 面 观测 设备 的 精度 基 
本 在 ~ 100 has 的 量 级 H29-159. 因而 目前 只 有 少量 
的 巨 行星 通过 天 体 测量 的 方法 被 证 认 , 例如 Gaia 最 
近 的 第 3 次 数据 释放 (Gaia Data Release 3, Gaia- 
DR3) 也 仅 提 供 了 少量 巨 行星 的 天 测 数据 H28， 对 


获得 行星 的 轨道 倾角 (在 90? 附 近 ) 以 及 轨道 偏心 率 . 
但 是 , 对 于 类 木 行 星 与 类 太阳 恒星 而 言 ,使 用 凌 星 
法 所 产生 的 光 变 曲线 , 由 轨道 偏心 率 引 起 的 恒星 光 
变 曲线 变化 约 为 10 习 量 级 (单位 为 归 一 化 恒星 流量 ， 
即 光 变 曲线 的 纵 坐 标 ) 玖 . 这 个 量 级 的 精度 要 求 远 
远 超 过 RV 法 同等 误差 水 平 下 测量 偏心 率 对 仪器 的 


— 


inj 


于 质量 更 小 的 类 地 行星 ， 其 探测 则 需要 仰 仗 下 
一 代 天 体 测量 卫星 如 : ESAK Theia E ÆN 
结合 了 可 见 光 波段 和 近 红 外 波段 (Near Infra- 
Red, NIR) 的 GaiaNIR 卫 星 L39, 还 有 我 国 的 CHES 


)[137-138] H 


(Closeby Habitable Exoplanet Survey 
中 我 国 的 CHES 卫 星 计划 对 太阳 系 近邻 的 类 太阳 人 恒 


要 求 , 因而 单独 通过 拟 合 恒 星 的 光 变 曲线 难以 获得 
行星 的 轨道 偏心 率 . 也 因此 , 目前 只 有 小 部 分 的 系 
统 能 够 通过 该 方式 获取 行星 的 轨道 偏心 率 H15 1191. 
不 过 , 对 于 一 个 包含 了 多 个 行星 读 星 数据 的 凌 
星 样本 , 则 可 以 通过 行星 的 凌 星 持续 时 间 比 值 TZ/T 
(Transit Duration Ratio, TDR) 对 样本 内 行星 的 轨 
道 偏 心率 分 布 进行 研究 L117. 但 该 方法 要 求 对 样本 
宿主 恒星 密度 参数 有 较为 准确 的 刻画 L77120. 
另外 ， 当 凌 星 系统 中 不 止 有 一 个 行星 时 ， 系 
统 内 的 其 他 行星 (无 论 是 否 凌 星 ) 会 对 凌 星 行星 产 
生 引 力 摄 动 ， 而 这 样 的 摄 动 会 使 得 凌 星 行星 的 凌 
星 中 心 时 刻 发 生变 化 (Transit Timing Variations, 
TTV). TTV 与 行星 的 质量 和 轨道 构 型 相关 , 因而 通 
过 对 于 凌 星 行星 的 TTV 拟 合 , 就 可 以 获得 行星 ( 凌 
星 行星 以 及 摄 动 行星 ) 的 质量 以 及 轨道 偏心 率 等 信 
息 [121-125]. 
3.1.4 天 体 测量 法 
与 恒星 系统 的 轨道 测量 类 似 ， 行 星系 统 的 轨 
道 测量 也 可 以 通过 天 体 测量 方法 进行 , 即 : 探测 恒 
星相 对 其 公共 质心 运动 (由 行星 引力 摄 动 引起 ) 投 
影 在 天 球 切 面 上 的 运动 ， 天 体 测 量 法 可 以 提供 
全 面 的 行星 轨道 三 维 刻 画 以 及 无 耦合 的 行星 质 


量 测量 . 该 方法 偏向 于 发 现 近 邻 (距离 地 球 近 ) 且 
距离 主星 较 远 (轨道 半 长 径 更 大 ) 的 行星 .对 于 近 


邻 (10 pc) KAS ANT Ae 282b ig BEA Sz ff P (mas) fJ 
观测 精度 才能 实现 探测 ; 而 对 于 类 地 行星 则 需要 达 
到 微 角 秒 (pas) 的 精度 , 后 者 对 于 现 有 的 观测 设备 而 
言 几 乎 是 无 法 实现 的 . 对 于 欧洲 航天 局 (European 
Space Agency, ESA) 的 Gaia 卫 星 , 其 最 高 可 以 达到 
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星 进 行 持续 监测 , 精度 预计 达到 亚 微 角 秒 , 进而 实 
现 宜 居 带 类 地 行星 的 探测 以 及 三 维 轨 道 刻画 . 
3.1.5 ”脉冲 星 计时 法 
第 1 个 被 证 认 的 太阳 系 外 行星 系统 PSR 1257 + 
12， 其 主星 并 非 是 主 序 恒星 ， 而 是 一 颗 射 电 脉冲 
星 PSR 1257+127. 而 这 个 系统 内 的 系 外 行星 , IE 
是 通过 计时 法 发 现 的 . 与 探测 双星 系统 的 脉冲 星 计 
对 法 类 似 , 该 方法 也 是 通过 拟 合 电磁 脉冲 信号 到 达 
地 球 时 间 变 化 的 残 差 (由 行星 引力 摄 动 导致 的 ) 进 而 
得 到 行星 的 偏心 率 . 同时 该 方法 还 可 以 拓展 应 用 了 
一 些 双星 系统 Ho0， 139] S ER E A Blt. 139-140 以 
及 极端 水 平分 支 恒星 (sdB 恒 星 , 即 部 分 类 太阳 恒星 
的 后 续 演 化 阶段 )ao0 139, 1417146] Ze £p. 由 于 这 些 系 
统 也 能 够 稳定 地 发 射 周期 性 电磁 信号 , 因此 我 们 同 
样 可 以 使 用 计时 法 去 探测 其 中 的 行星 并 得 到 行星 
的 轨道 偏心 率 . 然而 , 由 于 适用 于 该 方法 的 系统 较 
为 稀少 , 因而 目前 通过 该 方法 探测 到 的 系 外 行星 并 
不 多 . 


3.2 ”偏心 率 分 布 

21 世 纪 初 ， 随 着 RV 法 被 广泛 运用 于 系 外 行星 
探测 , 大 量 的 巨 行 星 以 及 部 分 类 海王 星 行星 被 证 认 
(RV 方 法 发 现 的 系 外 行星 又 称 多 普 勒 行星 )， 这 
些 多 普 勒 行星 有 着 中 等 的 平均 轨道 偏心 率 (& = 
0.29) 1147), 

与 双星 系统 不 同 ， 系 外 行星 不 仅仅 受到 引力 
潮汐 作用 的 影响 . 研究 其 轨道 偏心 率 分 布 还 需要 
考虑 如 行星 -行星 、 行 星 - 原 行星 盘 以 及 行星 -恒星 
(系统 内 伴星 或 其 他 飞 掠 恒星 ) 等 相互 作用 的 影 
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i 
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响 [60, 149-161]. 


图 12 中 展示 了 不 同 轨道 周期 的 系 外 
行星 偏心 率 分 布 ， 从 中 我 们 可 以 看 到 , 对 于 短 周期 
(P < 10d) 的 系 外 行星 (图 中 虚线 ), 其 偏心 率 分 布 
指数 7 最 小 (接近 -1). 而 中 短 周期 (1-104 d) 和 中 长 
周期 (103-105 d) 系 外 行星 (图 中 点 划 线 和 实 线 ) 的 轨 
道 偏 心率 分 布 则 非常 接近 , 其 j 均 在 0 到 -1 之 间 . 


1.0F° 
0.87 
0.67 
i 
a 
O 
0.4r 
0.2 4 
= = P<10 day (NEA 2022.5.31) 
Nd — close (Winn & Fabrycky!148]) 
MT —— wide (Nagpal et al.587) 
0.0 E F------ 


0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 
Orbital Eccentricity 


图 12 太阳系 外 行星 的 轨道 偏心 率 分 布 . 其 中 短 周期 (P < 10d, 图 
中 虚线 ) 系 外 行星 数据 来 源 于 NASA Exoplanet Archive (NEA)!, 
数据 采集 时 间 为 2022 年 5 月 31 日 . 中 短 周期 (P < 10* d, a < 20 AU, 

中 点 划 线 ) 系 外 行星 数据 来 源 于 文献 [148], 中 长 周 

期 (P ~ 103-105 d, 轨道 半 长 径 为 a ~ 5-100 AU, 图 中 实 线 ) 系 外 行 

星 数据 来 源 于 文献 [58]. 其 中 3 条 点 线 则 分 别 代表 分 布 指数 7 = 一 1、 
0、1 的 偏心 率 分 布 . 


Fig.12 The orbital eccentricities distribution of exoplanets. 

The data of short-period (P < 10 d, dashed line) exoplanets 

are collected from NASA Exoplanet Archive (NEA) on 2022 

May 31, the data of close exoplanets (P « 10* d, a < 20 AU, 
dot-dashed line) are acquired from Ref. [148], the data of 
wide exoplanets (P ~ 10°-10° d, a ~ 5-100 AU, solid line) 
are acquired from Ref. [58]. And three dotted lines denote 

the eccentricity distributions with distribution index 


n = —1,0, 1, respectively. 


目前 所 发 现 的 大 部 分 系 外 行星 都 属于 中 短 周 
期 行星 (轨道 周期 为 1-104 d, 轨道 半 长 径 a 在 20 AU 
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指数 mn 更 接近 于 一 1. 
然而 ,与 大 质量 主 序 双 星 以 及 褐 矮 星 不 同 的 
是 ， 对 于 中 长 周期 103-105 d (轨道 半 长 径 a 在 5- 
100 AU) 的 行星 , 即便 其 基本 不 受到 宿主 恒星 引力 
潮汐 作用 的 影响 , 其 轨道 偏心 率 分 布 指数 7 值 并 没 
有 趋向 于 热力 学 分 布 的 1, 反而 与 中 短 周期 行星 非 
Té BENT, 这 就 暗示 了 中 长 周期 行星 可 能 与 中 短 周期 
行星 有 着 相近 的 偏心 率 分 布 铝 -59. 而 这 可 能 是 因 
为 相对 于 褐 矮星 以 及 双星 , 行星 所 受到 的 潮汐 作用 
较 弱 , 且 其 中 受到 潮汐 作用 影响 明显 的 短 周期 行星 
只 占 中 短 周期 行星 的 很 小 一 部 分 , 因此 潮汐 作用 对 
中 短 周期 行星 整体 偏心 率 分 布 影响 较 小 . 而 中 短 周 
期 行星 和 中 长 周期 行星 的 偏心 率 分 布 则 可 能 主要 
受到 了 上 述 所 提 到 的 其 他 作用 的 影响 , 且 这 些 作 用 
对 中 短 以 及 中 长 周期 行星 偏心 率 的 影响 要 显著 强 
于 引力 潮汐 作用 . 这 些 结果 表明 , fr EE Ed E EE 
及 主 序 双星 所 经 历 的 动力 学 演化 过 程 有 着 很 大 的 
不 同 . 不 过 需要 指出 的 是 , 目前 探测 到 的 中 长 周期 
行星 样本 主要 是 由 直接 成 像 方法 发 现 的 巨 行 星 所 
组 成 . 而 这 类 行星 数目 相 比 于 中 短 周期 
多 , 因此 目前 所 得 到 的 轨道 偏心 率 分 布 可 能 一 定 程 
度 上 受到 了 选择 效应 的 影响 B63. 因此 ， 中 长 周期 和 
星 的 偏心 率 分 布 及 其 与 中 短 周期 行星 偏心 率 分 布 
的 相似 性 还 需要 未 来 相关 研究 的 进一步 确认 . 
现 有 的 系 外 行星 样本 的 偏心 率 测量 方法 主要 
为 视 向 速度 (RV) 方 法 ,而 这 类 多 普 勒 行星 的 样本 
主要 以 巨 行 星 以 及 类 海王 星 ( 冰 巨 星 ) 为 主 . 其 无 法 
反映 质量 更 小 的 诸如 “超级 地 球 ”(super-Earth) 以 
及 “ 亚 海王 星 ” (sub-Neptune) 的 偏心 率 分 布 情况 . 
而 这 类 行星 却 占 据 了 当前 发 现 的 系 外 行星 总 数 中 
的 很 大 一 部 分 . 虽然 这 类 行星 并 不 存在 于 太阳 系 
中 , 其 普遍 存在 于 其 他 类 太阳 恒星 系统 中 . 大 约 30- 
50% 的 类 太阳 恒星 周围 都 有 着 该 类 行星 的 身影 , 而 
对 于 红 矮 星 等 更 小 且 温 度 更 低 的 恒星 , 其 周围 这 些 


H 


以 内 ),， 这 些 行 星 与 上 述 中 短 周期 的 褐 矮 星 以 及 短 
周期 主 序 双星 系统 的 偏心 率 分 布 的 相似 性 (nm 均 在 0 
到 -1 之 间 ) 说 明 : 系 外 行星 在 短 周期 区 域 同样 受到 
了 引力 潮汐 作用 的 影响 . 特别 是 其 中 受到 引力 潮汐 
作用 最 强 的 短 周期 行星 (P < 10 d), 其 偏心 率 分 布 


*https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/ 


45 RE WU BE pris 627167, 然而 , 这 类 行星 受制 于 现 
有 仪器 的 观测 精度 水 平 ,， RV 方法 对 其 偏心 率 测量 
的 完备 性 较 低 , 且 在 中 长 轨道 周期 处 严重 受制 于 
测 选 择 效应 . 因而 对 这 类 行星 的 偏心 率 分 布 的 而 
还 需要 等 待 未 来 观测 技术 的 进一步 提升 . 


cs 
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3.3 


偏心 率 与 行星 多 重 性 的 关系 
目前 发 现 了 大 量 的 系 外 行星 , 超过 一 半 的 行星 


为 单行 星系 统 . 不 少 研究 人 员 通 过 将 行星 分 为 单行 


系统 的 


星系 统 和 多 行星 系统 , 分 别 研 究 这 些 系统 的 轨道 偏 
心率 , 并 发 现 单行 星系 统 的 1 


心率 显著 高 于 多 行星 
fic OCS 173), 例如 : Xie 等 人 通过 郭守敬 


望远镜 (Large Sky Area Multi-Object Fiber Spec- 
troscopy Telescope, LAMOST) 所 获得 的 高 精度 恒 


星 参 数 


ZH m 


2L, 发 现 单行 星系 统 平均 
行星 系统 偏心 率 在 0.04 左 右 


, 使 用 TDR 方 法 对 Kepler 行 星 的 偏心 率 进行 


高 心率 在 0.3 左 右 , 而 多 
723. 如 图 13 所 示 , 图 中 


展示 了 不 同行 星 个 数 Kepler 系 统 的 TDR 分 布 . 我 们 


可 以 看 
系统 内 


行星 数目 多 重 性 ) 的 减 小 而 越 弥散 , 即 : 凌 星 
数 越 大 , ce。 越 小 ( 凌 星 数 小 的 CDF 曲 线 越 靠 左 , RE 
数 大 的 CDEI 这 


到 , TDR 的 分 布 随 着 系统 凌 星 数 (表征 行星 


这 样 的 行星 轨道 偏心 率 与 系统 内 行星 多 重 4 


的 反比 
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关系 ， 其 实 与 我 们 太阳 系 的 特征 是 相符 的 ， 


即 : 多 行星 系统 趋向 于 近 圆 共 面 轨道 . 关于 轨道 偏 


心率 二 


“自然 选择 效应 ”>， 即 ; 


SEN 


道 1 


分 性 的 形成 机 制 ， 有 不 少 理论 解释 ,例如 
在 多 行星 系统 中 , 较 低 的 轨 
率 才能 确保 系统 内 长 期 动力 学 演化 的 稳定 


qt nes. 174-175], 此 外 ，Chen 等 人 还 发 现 Kepler 行 星 
, BEAT ET 


样本 中 
反映 了 
的 轨道 


目 越 多 的 系统 年 龄 越 小 , 这 则 
系统 内 的 动力 学 过 程 可 能 会 逐渐 激发 行星 


偏心 率 以 及 相互 轨道 倾角 , 从 而 使 得 年 老 恒 


1 EI 
星 周围 


的 凌 星 行星 数 上 


减少 , 并 使 得 单 凌 星系 统 的 


行星 轨道 偏心 率 更 高 


统 外 部 
观测 到 


176]; 还 有 一 部 分 研究 认为 系 
的 巨 行 星 会 激发 内 部 行星 的 偏心 率 , 并 减少 
的 系统 内 的 行星 数目 , 从 而 导致 观测 到 的 单 


EE 这 里 的 ce 表征 了 偏心 率 


d) 


行星 系统 偏心 率 偏 大 , 多 行星 系统 人 
此 外 , Mustil 等 人 认为 , 系统 外 部 的 恒星 对 内 部 行 


i 心率 更 小 [177]， 


的 大 小 , ce 越 大 , TDR 的 分 布 越 弥 散 (CDF 曲线 越 靠 星 的 长 期 作用 也 会 激发 行星 偏心 率 并 减少 系统 的 
7c), 行星 的 平均 偏心 率 越 大 . 这 一 现象 称 为 轨道 偏 行星 数目 L173， 而 Moriarty 和 Ballard 则 通过 调整 原 
心率 的 二 分 性 (“Eccentricity Dichotomy” )H72, 行星 盘 中 的 参数 , 复 现 了 轨道 偏心 率 的 二 分 性 [79]. 
1.0 ， 3.4 ”偏心 率 与 轨道 周期 关系 

— 多 普 勒 行星 的 轨道 偏心 率 -周期 分 布 与 双星 非 

oa — ee 常 相似 ， 也 有 着 平均 偏心 率 随 轨道 周期 上 升 的 趋 

| 势 . 但 是 相 比 于 双星 系统 , 无 论 是 在 引力 潮汐 作用 

= 不 显著 的 中 长 周期 区 域 , 还 是 在 引力 潮汐 作用 显著 
Sal 的 短 周 期 范围 内 , 多 普 勒 行星 都 同时 有 着 高 偏心 率 
Decra. 以 及 低 偏 心率 两 组 行星 . 这 就 说 明了 多 普 勒 行星 的 

0.2 偏心 率 - 周 期 分 布 不 单 受到 引力 潮汐 作用 限制 , 还 
受到 行星 与 其 他 行星 以 及 原 行星 盘 的 相互 作用 的 

00 03 05 07 10 15 影响 H47-148. 此外，Winn 等 lt 和 9 根据 引力 潮汐 作用 
Normalized transit duration T/To 对 多 普 勒 行星 的 轨道 偏心 率 给 出 了 一 个 随 周 期 变 

13 开 普 勒 行星 样本 的 TDR 分 布 (TDR 分 布 越 弥散 , 则 暗示 着 行星 化 的 上 限 ， 该 上 限 与 上 述 提 到 的 (1) 式 基本 相符 ， 且 
DANOSO, 的 这 有 期 革 下 相关， 如 罗 14 所 示 ， ac 
”方法 发 现 的 系 外 行星 , KERR, ”展示 了 目前 探测 到 的 系 外 行星 的 轨道 偏心 率 -周期 
Fig.13 The TDR distribution of Kepler sample (larger BAR, 从 图 中 我 们 可 以 看 到 系 外 行星 的 偏心 率 与 

dispersion of TDR distribution implicates larger orbital 周期 呈现 正 相 关 , 且 基 本 符合 (1) 式 给 出 的 上 限 , 这 
eccentricity), different colors represent for different transit 与 褐 矮星 以 及 主 序 双星 非常 相似 . 而 系 外 行星 偏心 


planets’ 


“tranet” 


number (represent system multiplicities). The word 
stands for transiting planet. Figure is adopted from 
Ref. [117]. 
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Ed 


率 - 周 期 分 布 与 双星 以 及 褐 矮星 系统 的 相似 性 , 则 


又 一 次 为 引力 潮汐 作 


| 提供 了 验证 . 
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64 卷 PREK: 天 体 运动 的 轨道 偏心 率 研究 概述 从 恒星 系统 到 行星 系统 4 其 
然而 , 如 上 述 中 提 到 的 , 现 有 的 系 外 行星 样本 显著 ) 的 类 海王 星 (3-9 倍 地 球 半径 Res) 有 着 显著 大 


的 偏心 率 测 量 方法 主要 为 视 向 速度 (RV) 方 法 , 其 受 
到 观测 选择 效应 的 影响 , 对 于 长 周期 小 质量 行星 的 
探测 完备 性 非常 低 ， 因 而 目前 的 数据 仅仅 足以 支 
持 短 周期 轨道 偏心 率 的 研究 . 而 对 于 这 部 分 行星 ， 
Correia 等 1180] 发 现 轨 道 周期 小 于 5 d (引力 潮汐 作用 


于 零 的 轨道 偏心 率 . 且 这 些 类 海王 星 的 轨道 偏心 率 
与 周期 并 没有 明显 的 关联 , 这 显然 与 潮汐 理论 不 符 
因而 他 们 提出 存在 着 激发 短 周 期 小 质量 行星 轨道 
偏心 率 的 机 制 |. 


图 14 
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系 外 行星 轨道 偏心 率 -周期 散 点 图 , 图 中 数据 采集 自 NASA Exoplanet Archive, 采集 时 间 : 2022 年 5 月 31 


. 虚线 表示 (1) 式 . 


Fig.14 The orbital eccentricities v.s. periods of exoplanets, the data were collected from NASA Exoplanet Archive on 2022 May 
31. The dashed line in the figure represents Eq. (1). 


而 近期 , Shin 等 人 发 现 Q801 对 于 短 周期 (轨道 周 
期 150 d 以 内 ) 的 小 质量 (质量 小 于 30 倍 地 球 质 量 
Ma) RIM Fe, 其 轨道 偏心 率 与 周期 则 呈现 反 相 关 ， 
如 图 15 所 示 . E 
的 轨道 偏心 率 -周期 散 点 图 . 图 中 灰 度 表示 散 点 的 
密度 分 布 ,红色 直线 与 阴影 则 表征 了 散 点 的 偏心 


暗示 了 小 质量 行星 与 巨 行星 以 及 双星 有 着 不 同 的 
动力 学 演化 历史 , 且 某 些 行星 -行星 相互 作用 对 小 
质量 行星 则 会 产生 不 一 样 的 效果 [81. 


Small planets 


率 -周期 分 布 趋势 , 该 趋势 表现 为 : 


Ecc = —0.09*0 0  Ig(Per/d) + 0.2+00， (2) 


其 中 Ecc 为 轨道 偏心 率 , Per 为 轨道 周期 


红色 阴影 


Ecc = alogio(Per) + b 
—— Best fit: a= — 0.09*002, b = 0.20*991 
p-value: 1074 


区 域 表示 该 模型 在 数据 点 误差 范围 


内 重新 采样 104 


次 所 对 应 的 104 个 拟 合 结 


果 ( 表 征 模 型 误差 范围 


). 相 


比 于 一 个 没有 任何 趋势 的 水 平常 数 拟 合 , 该 反 相 关 
模型 的 p 值 达到 了 10-4 ( 即 在 104 次 拟 合 中 ， 该 模型 
均 优 于 常数 拟 合 ). 这 说 明了 对 于 短 周 期 小 质量 行 
E, 其 偏心 率 -周期 存在 反 相 关 性 的 可 能 性 非常 高 
而 该 规律 与 双星 以 及 巨 行星 的 偏心 率 -周期 正 相 关 
性 完全 相反 . 该 现象 主要 是 由 角 动 量 杰 字 (Angular 
Momentum Deficit, AMD) 转 移 效 应 引起 的 . 这 就 


Per (day) 
系 外 行星 轨道 偏心 率 - 周 期 分 布 图 [31 


图 15 ” 短 周期 小 质量 


Fig.15 The orbital eccentricities-periods distribution of 


small exoplanets in short period[181] 
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3.5 ”偏心 率 与 行星 质量 关系 从 图 中 我 们 可 以 看 到 , 行星 质量 与 轨道 偏心 率 总 体 


多 普 勒 行星 的 轨道 偏心 率 与 行星 质量 存在 一 呈现 正 相 关 关 系 , 这 可 能 与 小 质量 行星 相 比 于 巨 行 
定 的 正 相 关 性 HB47-148， 如 图 16 所 示 . 图 16 中 展示 了 星 更 多 发 现 于 多 行星 系统 中 有 关 H83， 这 也 对 应 了 
目前 所 探测 到 的 系 外 行星 以 及 褐 矮星 轨道 偏心 率 - 前 面 所 提 及 的 行星 轨道 偏心 率 与 系统 内 行星 多 重 


质量 分 布 图 . 由 于 图 中 包含 了 单独 由 RV 法 发 现 的 性 的 关联 , 即 : 多 行星 系统 中 的 行星 平均 轨道 偏心 
行星 ， 因 此 这 部 分 行星 的 质量 同样 由 MM sini 表 示 . 率 要 更 小 ( 系 外 行星 系统 的 轨道 偏心 率 二 分 性 ). 
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图 16 褐 矮 星 以 及 系 外 行星 轨道 偏心 率 - 质 量 (包括 1M sin i) BUS, 其 中 系 外 行星 数据 来 自 于 NASA Exoplanet Archive, 数据 采集 时 间 
为 2022 年 5 月 31 日 ; 褐 矮 星 数据 来 自 于 文献 [57]. 


Fig.16 The orbital eccentricities v.s. masses (including M sin?) of brown dwarfs and exoplanets, exoplanet data is collected 


from Exoplanet Archive on 2022 May 31; brown dwarf data is collected from Ref. [57]. 


的 AMD 转 移 效应 所 导致 的 . 与 行星 散射 模型 类 似 ， 


同时 , 图 16 中 的 两 条 点 划 线 (M = 30Me FILM 


= 42.5Miup) 还 将 图 内 散 点 分 为 了 3 部 分 , MOREA (Hs 。 AMD 转移 模型 描述 的 也 是 行星 之 间 的 长 期 相互 作 
矮星 ) 和 两 条 点 线 (行星 ) 则 分 别 标注 了 相应 区 域内 用 对 行星 产生 的 影响 (3, 153. 由 于 质量 更 小 的 行星 
褐 矮星 (行星 ) 的 偏心 率 -质量 分 布 上 限 . 对 于 中 间 受 AMD 转 移 作 用 的 影响 更 加 明显 ， 因 而 能 够 产生 
部 分 的 系 外 巨 行星 (30Me 以 上 ) 以 及 最 右 侧 的 小 质 更 大 的 轨道 偏心 率 . 


量 宰 矮 星 (42.52Miwp 以 内 ), 其 轨道 偏心 率 与 质量 都 


存在 一 定 程度 的 反 相 关 ( 图 中 右 侧 点 线 ). 
关 性 体现 了 : 类 似 于 小 质量 
系统 的 


影响 660, 157] 


该 反 相 


F /一 B 


ji 心率 分 布 可 


Hy EBA, EITE 
ieu i 


并 暗示 了 


小 质量 褐 矮星 和 巨 行星 可 


能 有 着 一 样 的 起 源 且 都 经 历 了 相似 的 动力 学 演 


(es, 
以 内 )， 其 轨道 人 


(30M 


除 此 之 外 ， 


对 于 最 左 侧 的 小 质量 行星 


i 心率 与 行星 质量 似乎 也 


i 


定 程度 的 反 相 
EUH TE, M 


AE. 而 这 部 分 行星 的 偏心 
1 很 可 能 是 由 于 前 面 所 提 到 
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3.6 ”偏心 率 与 主星 金属 丰 度 关系 


多 普 勒 行星 的 轨道 


i 心率 与 其 主星 金属 丰 度 


有 着 一 定 的 正 相 关 性 Dal: 
了 不 同 金属 丰 度 主星 周 
图 . 其 中 
方形 点 代表 富 金 


围 行 星 的 偏心 率 -质量 
圆 点 代表 贫 金 属 系统 (金属 丰 度 小 于 太阳 )， 
系统 (金属 丰 度 大 于 或 类 似 于 


如 图 17 所 示 . 图 17 展 示 
散 点 


太阳 ). 我 们 可 以 看 到 , 在 图 中 大 偏心 率 (e > 0.6) 


的 范围 
星 富 金属 行星 


内 , 贫 金 属 的 行星 明显 更 少 . 
的 平均 轨道 偏心 率 也 要 大 于 主星 贫 


总 体 来 看 , X 
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金属 的 行星 . 也 就 是 说 ， 对 于 类 木 巨 行星 (M > 
80M), 其 轨道 偏心 率 与 金属 丰 度 存在 显著 的 正 相 
EUS 185] 这 是 因为 : 主星 富 金 属 的 系统 有 着 固 


FPEF: 天 体 运动 的 轨道 偏心 率 研究 概述 
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体质 量 更 大 的 原 行星 盘 , 并 得 以 形成 更 多 且 质 量 更 
大 的 行星 ,进而 引发 更 剧烈 的 行星 -行星 相互 作用 
并 激发 系统 内 的 行星 产生 更 大 的 轨道 偏心 率 [154. 
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图 17 ^E] -E SERI A Jd HRAM IG mK- (LM sin i) 散 点 图 , 图 中 数据 采集 


NASA Exoplanet Archive, 采集 时 间 : 


F5H31H. 


Fig.17 The orbital eccentricities v.s. masses (including M sini) of exoplanets around stars with different metallicities, the data 
was collected from NASA Exoplanet Archive on 2022 May 31. 


对 于 小 质量 行星 而 言 ， 从 图 17 来 看 , 其 轨道 偏 
心率 与 金属 丰 度 的 正 相 关 性 似乎 较为 微弱 . 对 于 这 
部 分 系 外 行星 ，Van Eylen 等 人 利用 开 普 勒 凌 星 行 
星 样本 , 结合 星 震 对 其 宿主 恒星 的 精确 刻画 , 研究 
TR, < 6Re 行 星 的 轨道 偏心 率 -金属 丰 度 分 布 , 未 
发 现 二 者 有 明显 的 关联 0 7. 而 Mills 等 人 利用 CKS 
(California-Kepler Survey) 的 数据 ， HIE SR, < 
4Re 行 星 的 行星 平均 轨道 偏心 率 与 主星 金属 丰 度 
的 关系 , 发 现 偏 心率 高 的 小 质量 行星 更 多 地 出 现在 
富 金属 恒星 周围 1 中 . 近期 , An 等 人 结合 LAMOST 
数据 的 研究 进一步 证 实 小 质量 行星 (< 4Re) 的 
轨道 偏心 率 与 其 宿主 恒星 金属 丰 度 存在 正 相 关 
性 [186]. 


偏心 率 与 相互 倾角 关系 


与 轨道 偏心 率 类 似 ， 系统 内 行星 之 间 的 相互 
轨道 倾角 也 能 够 为 其 动力 学 演化 历史 提供 关键 线 


3.7 
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索 , 进而 帮助 我 们 理解 行星 的 形成 与 演化 过 程 . 对 
于 太阳 系 内 的 天 体 , 包括 巨 行星 的 卫星 、 小 行星 以 
及 海外 天 体 (trans-Neptunian object, TNO), 其 轨 
道 偏心 率 与 轨道 相互 倾角 呈现 很 好 的 线性 正 相 关 . 
而 系 外 多 行星 系统 也 同样 遵循 这 个 规律 , 如 图 18 所 
msl?) 图 18 中 展示 了 TNO、 小 行星 带 、Kepler 多 
行星 系统 、 太 阳 系 内 八大 行星 、 土 星 卫 星系 统 、 
天 王 星 卫星 系统 以 及 卫星 木星 系统 的 平均 轨道 偏 
心率 -平均 相互 轨道 倾角 分 布 ， 图 中 点 线 e = 2i 
将 整 幅 图 分 为 了 两 个 区 域 , 其 中 阴影 区 域 代表 e < 
2i 的 参数 空间 . 可 以 看 到 , 所 有 的 数据 点 均 处 于 阴 
影 区 域 , 并 且 基 本 符合 对 角 虚 线 (E = i), 这 与 目前 
的 行星 形成 理论 模型 相 吻合 087-183. 此 外 , 我 们 还 
可 以 看 到 , 系 外 多 行星 系统 不 仅 有 着 较 小 的 轨道 偏 
心率 (E < 0.1), 其 系统 内 行星 轨道 还 趋向 于 共 面 ( 平 
均 相 互 轨道 倾角 i < 6°), 这 与 我 们 的 太阳 系 八 大 行 
星 非常 相似 . 


ChinaXiv 合 作 期 刊 


64 4 天 ox GR 4 期 
10° 

AE TNO: >55 AU mE 
HF Asteroid Belt -- gei 
+++ TNO:30-55 AU 
sh elle Kepler multiples 
d--— Solar 8 Planets 
+++} Saturn Moons 

ID 1071 H-P Uranus Moons 

> 十 -十 Jupiter Moons 

‘S 

一 

= 

c 

(eb) 

o 

eo 

o 

g 10? t 

fob) 

E 

107? 


103 1072 107 10° 
mean inclination: i [radian] 
图 18 ”太阳系 内 天 体 以 及 太阳 系 外 多 行星 系统 (Kepler 样 本 ) 的 平均 轨道 偏心 率 -平均 相互 轨道 倾角 分 布 , 本 图 来 自 文献 [172] 


Fig.18 The mean eccentricities v.s. mean inclinations of Solar System’s objects and exoplanets (Kepler multiples), figure is 
adopted from Ref. [172] 


4 总 结 AIRE e r 而 对 于 中 长 周期 的 大 质量 
星 ) 和 行星 系统 (太阳 系 外 巨 行星 以 及 “超级 地 球 ”、 PEAR. RIT NADIR 


“ 亚 海王 星 ” 等 小 质量 系 外 行星 ) 两 种 尺度 结构 下 ， 行星 , 即便 是 中 长 周期 的 系统 也 与 热力 学 分 布 偏离 
介绍 了 天 体系 统 中 轨道 偏心 率 的 相关 研究 进展 . 这 较 远 , 送 瞳 示 了 它们 的 动力 学 演化 过 程 相对 更 加 平 


些 研究 在 轨道 信心 率 的 分 布 特征 以 及 信心 率 与 其 尊 , 且 可 能 经 历 了 革 些 促使 仙道 信心 率 碱 小 的 机 伸 
他 的 天 体 性 质 , 诸如 轨道 周期 、 质 量 、 自 转 周期 、 (2) 轨 道 偏心 率 与 周期 的 关系 
i= 金属 丰 度 等 的 关系 方面 取得 了 丰富 的 成 果 . 同时 ， 本 文 所 介绍 的 偏心 率 研究 中 , 几乎 所 有 的 天 体 
7 这 些 针对 不 同类 型 天 体 的 轨道 偏心 率 研究 , 还 有 着 ”系统 (除了 短 周期 的 小 质量 太阳 系 外 行星 ) 的 轨道 偏 


一 些 共通 之 处 和 许多 共同 的 关注 点 . 这 才 使 得 轨道 。 ”心率 部 与 轨道 周期 呈现 正 相关 , 如 图 19 所 示 . 图 19 
偏心 率 的 研究 不 仅仅 能 在 本 类 天 体系 统 中 进行 , 还 ”汇总 了 主 序 双星 、 系 外 行星 以 及 褐 矮 星 的 轨道 俩 
能 同时 与 其 他 种 类 的 天 体系 统 进行 对 比 , 探究 不 同 。 ”心率 -周期 分 布 图 , 图 中 虚线 表示 (1) 式 . 从 图 中 我 们 
系统 形成 与 演化 过 程 中 的 相似 以 及 不 同 , 进而 深层 TUER, 对 于 所 有 这 些 天 体系 统 , 其 轨道 偏心 率 
次 地 揭示 其 背后 的 物理 机 制 . 关于 这 些 共通 之 处 以 与 周期 均 呈 现 正 相关 ,并且 基本 符合 (1) 式 所 给 出 


及 共同 关注 点 , 本 文 主要 总 结 以 下 几 点 : 的 包 络 线 . 该 结果 告诉 我 们 , 大 质量 端的 天 体 都 一 
(1) 轨 道 偏心 率 分 布 — 学 分 布 的 对 比 定 程度 上 经 历 了 相似 的 动力 学 演化 过 程 . 其 中 , 引 


通过 对 比 天 体系 统 轨 道 偏 心率 分 布 与 热力 学 力 潮汐 对 天 体 轨 道 的 圆 化 作用 扮演 了 非常 关键 的 
分 布 (7 = 1) 之 间 的 差异 , 可 以 了 解 该 天 体系 统 所 角色 . 而 各 种 天 体 的 偏心 率 - 周 期 正 相 关 性 , 也 为 引 
经 历 动力 学 演化 过 程 的 剧烈 程度 . 短 周期 的 天 体系 力 潮 汐 作 ] 在 不 同 质 量 尺 度 上 提供 了 验证 与 限制 . 
统 几乎 都 由 于 较 强 的 潮汐 作用 而 有 着 小 于 零 的 7 值 ， 也 正 是 由 于 这 样 的 正 相 关 性 在 天 体 的 大 质量 端 非 
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常 明显 , 短 周 期 小 质量 行星 所 表现 出 来 的 偏心 率 - 
周期 反 相 关 性 才 显得 格外 突出 . 这 种 正 反 相 关 性 的 
差异 暗示 了 天 体 在 大 质量 端 和 小 质量 端 可 能 经 历 
了 不 同 的 动力 学 演化 过 程 . 

(3) 轨 道 偏心 率 分 布 与 质量 的 关系 

总 体 上 , 对 于 主 序 双星 以 及 系 外 行星 , 质量 更 
小 的 恒星 以 及 行星 都 有 着 相对 更 小 的 平均 轨道 偏 
心率 , 这 反映 了 恒星 以 及 行星 系统 在 小 质量 端 所 经 
历 的 动力 学 演化 过 程 相 对 温和 , 倾向 于 动力 学 “ 冷 ” 
不 过 , 对 于 小 质量 (< 42.5Mi) 的 神 矮 星系 统 、 系 
外 巨 行星 以 及 小 质量 系 外 行星 , 其 轨道 偏 心率 与 质 
量 均 呈 现 一 定 程度 的 反 相 关 性 . 该 反 相关 性 主要 由 
系统 内 的 行星 ( 褐 矮星 ) 之 间 的 相互 作用 所 导致 : 大 
质量 的 行星 ( 褐 矮星 ) 受 到 的 作用 更 弱 , 因而 所 激发 
的 偏心 率 也 就 更 小 . 这 就 说 明了 不 同 质量 以 及 类 型 
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天 体 的 动力 学 演化 背后 存在 着 类 似 的 机 制 . 

虽然 目前 关于 轨道 偏心 率 的 研究 取得 了 许多 
重要 的 成 果 , 但 同时 也 还 存在 着 一 些 问题 和 不 足 . 
对 于 主 序 双星 系统 , 目前 许多 样本 缺乏 对 质量 以 及 
年 龄 的 准确 测量 , 因而 其 偏心 率 -质量 分 布 以 及 偏 
心率 随时 间 演 化 的 相关 研究 还 不 是 很 充分 ; 对 于 
褐 矮星 以 及 致密 星系 统 ， 由 于 样本 数量 有 限 , 其 偏 
心率 研究 也 受到 了 一 定 限 制 ; 而 对 于 系 外 行星 系 
统 ， 受 到 观测 完备 性 以 及 选择 效应 的 影响 ,“ 亚 地 
球 ”(sub-Earth)、 类 地 行星 、“ 超 级 地 球 ” 以 及 *“ 亚 
海王 星 ” 等 小 质量 行星 的 样本 数量 较 少 , 因此 其 偏 
心率 的 研究 还 很 不 完善 . 同时 许多 行星 系统 的 宿主 
恒星 缺乏 精确 的 恒星 参数 刻画 , 也 一 定 程度 上 限制 
了 行星 偏心 率 与 主星 性 质 关 系 的 研究 . 
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图 19 双星 、 褐 矮星 以 及 系 外 行星 轨道 偏心 率 -周期 散 点 图 , 其 中 双星 数据 来 自 于 文献 [189]; 系 外 行星 数据 来 自 于 NASA Exoplanet Archive, 2 
居 采 集 时 间 为 2022 年 5 月 31 日 ; 褐 矮星 数据 来 自 于 文献 [57]. 图 中 虚线 表示 (1) 式 . 


Fig.19 The orbital eccentricities v.s. period of binary stars, brown dwarfs and exoplanets, the binary star data are collected 
from Ref. [189]; exoplanet data are collected from NASA Exoplanet Archive on 2022 May 31; brown dwarf data are collected 
from Ref. [57]. The dashed line in the figure represents Eq. (1). 


展望 未 来 , 伴随 着 天 文 观测 技术 的 发 展 , 许多 
目前 和 未 来 的 天 文 观测 设备 以 及 项 目 都 将 有 助 于 
天 体 偏心 率 的 相关 研究 , 以 上 很 多 问题 可 能 在 不 远 
的 将 来 就 能 得 到 解决 并 迎 来 新 的 重大 进展 . 
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对 于 双星 系统 ，NASA 的 TESS 望 远 镜 Ho91、 
ESA 未 来 的 PLATO (PLAnetary Transits and Os- 
cillations of stars) 望 远 镜 09 以 及 我 国正 在 计划 的 
地 球 2.0 (BT2.0) 太 空 望远镜 L091, 可 以 发 现 大 批 的 
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掩 食 双 星 并 提供 大 量 的 恒星 测 光 数据 ; 第 5 代 斯 
隆 数 字 巡 天 (Sloan Digital Sky Survey V, SDSS- 
V)J093、 我 国 的 郭守敬 (LAMOST) 望 远 镜 0193] 以 
及 未 来 的 30 m 级 望远镜 (如 : TMT85，ELTi86 和 
GMTI871)， 可 以 为 分 光 双 星 提供 海量 光谱 测量 数 
di; 欧 空 局 ESA) 的 Gaia 太 空 望远镜 04 还 有 下 一 
代 天 体 测 量 卫星 Theiafl35、GaiaNIRD36] 以 及 我 国 
的 CHESHs7-133 能 够 为 大 量 的 双星 系统 提供 高 精 
度 的 天 体 测量 数据 . 上 述 所 提 到 的 这 些 设备 和 项 
目 ， 将 能 够 使 袍 矮星 以 及 主 序 星 的 样本 数量 得 到 
极 大 的 扩充 , 同时 还 能 对 系统 内 天 体 的 质量 、 年 
龄 以 及 轨道 进行 更 加 精准 的 刻画 ， 进 而 完善 现 有 
恒星 系统 轨道 偏心 率 的 相关 研究 . 同时 随 着 2015 年 
引力 波 第 1 次 被 探测 到 之 后 L395l, 多 信使 天 文 时 代 已 
然 来 临 . 引力 波 对 于 探测 致密 星系 统 有 着 非常 大 的 
帮助 , 而 未 来 的 LISA (Laser Interferometer Space 
Antenna) HPI URRE “RE”. Ke 1977198] zs 
间 引 力 波 探测 设备 , 不 仅 能 够 扩充 中 子 星 系统 的 样 
本 , 还 将 能 够 对 双 白 矮星 以 及 黑洞 所 在 双星 系统 的 
B ETT Zap 199-2001. 进而 大 幅度 扩充 现 有 的 致密 


星系 统 样 本 , 为 理解 双星 系统 的 形成 与 演化 提供 更 
多 关键 的 线索 . 

对 于 行星 系统 ， 上 述 所 提 到 的 诸如 SDSS-V 以 
及 LAMOST, 将 可 以 为 其 宿主 恒星 的 性 质 提 供 精 
准 的 刻画 ; TESS 望 远 镜 则 接替 了 Kepler 望 远 镜 的 
THE, 继续 使 用 凌 星 法 搜寻 系 外 行星 , 不 断 扩 充 系 
外 行星 样本 ; JWSTE 叫 望远镜 也 将 同时 通过 直接 
成 像 和 凌 星 的 方法 对 若干 行星 系统 进行 研究 ， 此 
外 ，Gaia 望 远 镜 将 在 其 第 4 次 数据 释放 (DR4) 中 给 
出 众多 巨 行 星系 统 的 天 体 测 量 数据 , 并 提供 这 些 系 
统 的 三 维 轨道 刻画 Po2. 而 对 于 包括 “ 亚 地 球 ”、 类 
地 行星 、 中 长 周期 “超级 地 球 " 和 “ 亚 海 王 星 ” 在 内 
的 小 质量 行星 样本 的 完善 以 及 轨道 刻画 ， 则 要 仰 
仗 下 一 代 的 观测 设备 . 如 下 一 代 太 空 凌 星 望远镜 
PLATO 和 我 国 的 ET2.0 等 ; 下 一 代 太 空 天 体 测 量 
望远镜 : Theia、GaiaNIR 以 及 我 国 的 CHES 等 ; 适 
于 直接 成 像 与 超 高 精度 RV 法 的 下 一 代 地 面 30 m 
级 望远镜 : TMT、ELT 和 GMT 等 ; 结合 了 下 一 代 自 
适应 光学 以 及 星 冕 仪 的 地 面 以 及 空间 直接 成 像 设 
备 : SCExAOl80 ?!l. MagAO-X., Roman-CGIP? 94 , 
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HabExP8!, LUVOIRP?9) LL 3€ E] CSS T-CPICÉ? 
等 . 上 述 这 些 设 备 和 项 目 , 在 扩充 系 外 行星 样本 的 
同时 还 能 提供 行星 系统 宿主 恒星 的 参数 刻画 , 这 将 
进一步 完善 行星 系统 轨道 偏心 率 的 相关 研究 , 进而 
帮助 我 们 更 清楚 地 理解 它们 的 形成 与 演化 过 程 . 
除了 恒星 系统 和 行星 系统 ， 天 体 轨 道 偏心 率 
的 研究 还 将 在 未 来 进一步 延伸 到 尺度 更 小 的 卫星 
AR. 目前 关于 卫星 系统 的 认识 基本 仅 局 限于 太 
日 系 ， 不 过 其 在 轨道 偏心 率 方面 已 经 展现 了 一 些 
和 行星 系统 的 共通 性 ， 如 偏心 率 -相互 轨道 倾角 关 
系 (图 18). 近年 来 , 人 们 在 太阳 系 外 已 经 发 现 了 数 
个 系 外 卫星 的 候选 体 203-205, 对 太阳 系 外 卫星 系统 
探测 的 序幕 正在 逐渐 揭 开 . 可 以 预见 , 在 不 远 的 将 
来 天 体 轨道 偏心 率 的 研究 将 在 这 个 新 的 领域 取得 
丰硕 成 果 . 
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Asstract The orbital eccentricity is one of the key parameters to describe the orbit of celestial bodies, 
which can provide important clues to reveal their dynamical evolution, and thus help to understand their 
formation and evolution processes along with the physical mechanisms behind them. The continuous 
improvement of observational technologies enables us to explore the orbit of celestial bodies beyond the 
Solar System, i.e., from stellar systems to planetary systems. Focusing on the orbital eccentricity of celestial 
bodies, this paper reviews the progress in stellar systems (including the main sequence stars, brown dwarfs, 
and compact stars) and planetary systems (including gas-giants, low-mass exoplanets such as “super- 
Earth” and “sub-Neptune”), and summarizes several similarities and issues among the investigations of 
orbital eccentricity under different scales. Finally, based on the ongoing and future astronomical facilities 
and missions, we discuss the future prospect on eccentricity studies of stellar systems, extrasolar planetary 
systems and even extrasolar satellite systems. 


Key words planets and satellites: formation, planets and satellites: detection, binary star systems, 
planetary systems, orbital eccentricity 
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